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ASTRONOMIE 

THÉORIQUE  ET  PRATIQUE. 


CHAPITRE  VINGTIÈM 


]N[ous  avons,  dans  noire  premier  volume,  exposé  les  méthodes 
Scrvation  et  de  calcul  qui  ont  conduit  à la  connaissance  générale  du 
système  du  monde.  IVous  n’avons  employé  pour  le  soleil  même  que  les 
notions  les  plus  élémentaires  de  la  Géométrie  ; nous  avons  déterminé 
le  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  qu'il  parait  décrire  chaque  année  ; 
nous  avons  expliqué  tous  les  phénomènes  du  mouvement  diurne,  et 
résolu  tous  les  problèmes  accessibles  à l’une  ou  l’autre  trigonométrie. 

Ce  second  volume  sera  consacré  spécialement  au  soleil  et  aux  planètes 
dont  nous  chercherons  en  détail  toutes  les  inégalités  réelles  ou  appa- 
rentes. IVous  les  tirerons  de  même  des  observations  les  plus  aisées  • 

et  les  plus  familières , dont  nous  nous  attacherons  à déduire  les  con- 
séquences les  plus  rigoureuses;  nous  y appliquerons  le  calcul,  en  nous 
efforçant  de  tout  ramener  aux  principes  les  plus  simples,  et  nous  tenant 
toujours  à portée  du  plus  grand  nombre  des  lecteurs , sans  pourtant 
rien  sacrifier  de  la  rigueur  ou  de  la  brièveté  des  méthodes. 

i.  On  a vu  (XVII.  ai)  qu’on  détermine  l’instant  et  le  lieu  de  l'équi- 
noxe , en  observant  deux  distances  au  pfde  , l’une  plus  grande  et  ! 

l'autre  plus  petite  quego".  Soit  PA  et  PB  (fig.  i)  ces  deux  distances, 
nous  aurons 

tang  AC  = tang  E sin  EC 
tang  BD  = tang  E sin  ED 

9.  1 
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tang  AC  : langBD  “ sinEC  : sin  ED 

tang  AC  -HangBD  : tangAC — langBD  ::  sinF.C-f-sinED  : sinEC — sin  ED 
sin  (AC  + BD)  : sin  (AC— BD)  ::  tang±  (EC+ED)  : tang  J (EC  — ED) 


tang  ; (EC  — ED) 


tang  ; (EC  -f-ED)  «in  (AC  — BD) 

«in  (AC  + l!l>) 

taDg  i CD  MTÏ  (PA  QO° QO°-4-  PB) 

sin  (PA  — go”  + jo*  — PB) 
tang  ^ CD  sin  (PA  -P  PB  — iflo”) 
sia  (PA  — PB)  ' 


Or,  on  connaît  CD,  mouvement  en  ascension  droite  entre  les  deux 
observations;  on  connaît  PA  et  PB,  on  aura  donc  tang  j(EC — ED), 
par  conséquent  F.C  et  ED;  EC  et  ED  sont  les  deux  distances  du  soleil 
à l'cquinoxe;  et,  comme  le  mouvement  est  uniforme  pendant  un  jour, 
on  dira 

ED  : 2/J'  solaires  " CE  : tems  qu’il  faut  ajouter  à Celui  où  le  soleil 
étoit  en  A pour  avoir  celui  où  le  soleil  était  en  E au  point  équinoxial; 
si  la  pcndnlc  est  réglée  sur  les  fixes,  on  mettra  241'  ~f"  * , «t  l’on  aura 
le  tems  sidéral  de  l’équinoxe. 

Deux  observations  suffisent  à la  rigueur,  mais -on  peut  en  faire  plu» 
sieurs  avant  et  plusieurs  après, -et  l’on  déterminera  l'équinoxe  par  uu 
milieu  entre  les  résultats  des  observations. 


a.  U11  an  après,  on  répétera  des  observations  pareilles  , et  la  com- 
paraison des  deux  équinoxes  donnera  la  longueur  de  l'année,  qui  sera 
l’intervalle  écoulé  entre  ces  deux  équinoxes.  On  cherchera  la  même 
chose  par  deux  équinoxes  observés  à 5o  , Go,  100  ans  d’intervalle  , 
et  l'on  aura  une  détermination  plus  sûre  ; on  peut  même  se  servir  des 
équinoxes  observés  par  Hipparquc  ou  Ptolémée , mais  il  y a moins 
à gagner  qu’à  perdre,  à cause  du  peu  d’exactitude  des  anciennes  ob- 
servations. Le  résultat  de  tous  ces  calculs  a donné  365*  51'  48'  5o';  les 
anciens  avaient  trouve  -f-  j — yÿ-. 


3.  On  déterminerait  le  lieu  et  le  jour  du  solstice  par  des  observa- 
tions analogues;  On  observera  deux  distances  polaires  égales  PA  et  PB 
( fig.  2 ) , l’observation  donnera  toujours  une  petite  différence  entre  PA 
et  PB,  parce  qu’on  observe  loujonrs  le  soleil  au  méridien,  cl  il  fau- 
drait que  le  solstice  fût  arrivé  à minuit  bien  juste , pour  avoir  exac- 
tement PA  = PB  par  deux  midis  consécutifs.  Mais  nous  avons  donné 
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ci-dessus  le  moyen  de  trouver , par  deux  observations  consécutives  , 
l'instant  où  la  distance  polaire , après  le  solstice  , aura  été  précisément 
égale  à la  distance  PA  qui  précédait  le  solstice  ; on  peut  de  même 
multiplier  les  observations  soit  avant,  soit  apres,  et  conclure  plus 
exactement,  par  un  milieu  eutre  toutes,  le  moment  du  solstice  qui  est 
assez  difficile  à bien  déterminer.  On  peut  d'ailleurs  trouver  ce  moment 
par  les  ascensions  droites,  car  on  sait  qu’à  l’instant  du  solstice  , l’ascen- 
sion droite  est  de  90",  et  ce  moyen  est  plus  sûr,  parce  que  le  mou- 
vement en  une  heure  est  toujours  d'environ  deux  minutes  et  demie,  au 
lieu  que  le  mouvement  vers  les  pôles  est  extrêmement  lent;  deux  sols- 
tices comparés  entre  eux  , donneraient  aussi  la  longueur  de  l'année , mais 
ce  moyen  est  beaucoup  moins  précis  que  celui  qui  emploie  les  équi- 
noxes. Les  anciens  les  employaient  tous  deux  concurremment,  mais 
les  modernes  sc  bornent  aux  équinoxes  avec  beaucoup  de  raison. 


4-  L'observation  journalière  des  ascensions  droites  fait  remarquer 
des  inégalités  sensibles  et  progressives  dans  le  mouvement  du  soleil  sur 
l’équateur;  on  a pu  croire  et  l’on  a cru  d’abord,  que  cela  venait  de  ce 
que  le  soleil  sc  mouvant  dans  un  cercle  incliné  à l’équateur,  devait 
avoir  un  mouvement  inégal  en  ascension  droite,  quand  même  il  aurait 
un  mouvement  uniforme  sur  l’écliptique.  En  effet,  soit  AB  ( fig.  3) 
un  arc  de  l’écliptique,  menons  PAC  et  PBD,  nous  uurous 


EB  — ED  = 
EA—  EC  = 


tan  g*  J » iin  a EB 
sin  i# 

tang*  ^ » sin  a E A 
«in  l" 


tang*  | » sin  4 EB 
sin  à* 

tang<  a sin  4 EA 
tin  a' 


-f-  etc.  (X.  2lG) 
-f-  etc. 


La  différence  de  ces  deux  équations  donne 
AB  — CD  = (sin  a EB  — sin  a E A) 

“ “«S"  (sin  4 EB  ~ sin  4 EA)  4-  etc. 

= a sin  (EB  — EA)  cos  (EB  + EA) 

— a sin  a (EB  — EA)  cos  a (EB  + EA/^fÿ-  -f-  et:. 

= a sin  AB  cos  (a  EA  + AB) 

f «nr 

— a sin  a AB  cos  a (a  E A -f-  AB)  -(-  etc.  „ 


\ 

I 
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CD  = AB  — a sin  AB  cos  (a  EA  -f-  AB)  — 

v ' »in  i 

-I-a  sin  a AB  cos  a(aEA-f-AB)  ’^a*.'  — etc.. . .(a). 

5.  En  supposant  que  le  mouvement  diurne  AB  sur  l’écliptique  soit 
uniforme , le  mouvement  correspondant  CD  sur  l’équateur  variera  avec 
cos  (3  EA  -f-  AB),  cos  a (a  EA  -f1  AB),  etc. , cl  chacun  de  ces  cosinus 
sera  d’autant  plus  grand,  que  EA  sera  plus  petit,  et  d’autant  plus  petit, 
que  EA  sera  plus  grand. 

6.  Supposons  2 E A -f- AB  = 90”,  c’est-à-dire  EA  voisin  de  4^' , la 
formule  (a)  donnera  CD  = AB  — a sin  a AB  Un^*? , et  par  conséquent 
CD  < AB. 

7.  Supposons  a EA-f- AB  > 90*,  le  second  terme  de  la  formule  de- 
viendra positif,  et  par  conséquent  CD  > AB. 

8.  Enfin  CD  sera  au  maximum  le  jour  du  solstice , ou  quand 
aEA-f-AB=i8o*,  Car  la  formule  donne  alors 

OP . a s’n  AB  tans*  i • . sain  sAlt  lang*]  « 

il  est  au  minimum  à l’équinoxe,  ou  lorsque  a EA-f-AB  = o,  c'est-à-dire 
lorsque  EA  = o , et  alors  la  formule  donne 

CD  = AB  — 2 sin  AB1'1"”  £ -J-  a sin  a AB  i--- 

tin  1 sin  a 

9.  Voyons  maintenant  si  du  moins  le  mouvement  sur  l'écliptique 
est  uniforme  en  observant  chaque  jour  l'ascension  droite  du  soleil  et 
sa  distance  au  pôle. 

En  nommant  S la  longitude  AE,.<R  l’ascension  droite  EC,  A la  distance 
au  pôle  AP  , on  aura  cos  S = sin  A cos  AL  En  comparant  chaque  jour 
les  longitudes  ainsi  calculées,  on  s’apercevra  que  le  mouvement  de 
chaque  jour  sur  l’écliptique  est  encore  sensiblement  différent. 

to.  Les  anciens  qui  n’avaient  pas  de  moyens  aussi  exacts  que  les 
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nôtres,  ont  déterminé  celle  inégalité  d’une  manière  plus  facile  et  mieux 
adaptée  à leurs  observations;  iniilons-les  d'abord. 

Si  nous  déterminons  par  les  méthodes  exposées  ci-dc:s*is  les  équi- 
noxes et  les  solstices , d’après  les  observations  modernes  de  Piazzi , 


I.a  Caille  ou  Maskelyne,  nous  trouverons, 

de  l’équinoxe  du  printems  au  solstice  d'été....  ç>ai  2 1 *•  5t>' 

du  solstice  d’été  à l’équinoxe  d’automne g5.  .3./,4 

de  l’équinoxe  au  solstice  d’hiver... gi.i6.5G 

du  solstice  d’hiver  à l’équinoxe  du  printems.. . . 87.  1 .53 

Durée  de  l’année. .. . 565.  5.4g 


L’inégalité  de  ces  intervalles  prouve  évidemment  celle  du  mouve- 
ment, car  de  l’équinoxe  au  solstice,  comme  du  solstice  à l’équinoxe, 
le  mouvement  vu  de  la  terre  est  toujours  de  go°. 

La  révolution  entière  est  de  36o",  que  le  soleil  parcourt  en  365i  5V(8'  5o* 
environ,  ou  365i, 24222;  divisez  5Go*  par  565, 24222 , vous  aurez 
o*  5g'  8’  33;  tel  serait  le  mouvement  diurne  du  soleil  sur  l’écliptique, 
si  ce  mouvement  était  uniforme. 

11.  Les  anciens  , prévenus  d’idées  chimériques  d’une  perfection 
qu’ils  croyaient  de  l’essence  des  choses  célestes,  posèrent  pour  prin- 
cipe que  le  mouvement  circulaire  était  le  plus  parfait  de  tous;  ils  en 
conclurent  que  le  soleil  devait  décrire  un  cercle,  et  le  parcourir  d’un 
mouvement  toujours  égal.  Ce  grand  cercle  devait  couper  l’cquatcur , 
autre  grand  cercle,  en  deux  parties  égales,  et  en  être  coupé  récipro- 
quement en  deux  parues  égales  de  180’  chacune;  ainsi,  d'un  équinoxe 


à l’autre,  on  aurait  dû  compter i8ai  i4b54'a5* 

ornous  trouvons  du  printems  à l'automne 186.11.20 

de  l’automne  au  printems 178.18.29 

la  différence  est  de 7. 16. 5i 


Aux  solstices , l'ascension  droite  du  soleil  est  de  90°  cl  270°;  la 
longitude  est  la  même  que  l’ascension  droite , ainsi  les  équinoxes  et  les 
solstices  devaient  partager  l’année  en  quatre  parties  égales,  comme  ils 
partagent  le  cercle  en  quatre  parties  de  90°  chacune.  Les  anciens  en 
conclurent  que  nous  n’étions  pas  au  centre  du  cercle  décrit  par  le 
soleil. 

12.  Soit  ABD  ( fig.  4)  le  cercle  décrit  par  le  soleil  ; si  nous  étions  au 
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centre  C,  et  que  le  diamètre  fût  l’intersection  de  l'équateur  et  de  l'éclip- 
tique , A et  D seraient  les  points  équinoxiaux , B et  H les  deux  points 
solsticiaux , des  arcs  AB,  BD,  DU  et  IIA,  seraient  tous  quatre  de  go*. 

Si  la  corde  FE  est  l’intersection  de  l'équateur  et  de  l’écliptique,  et 
que  la  terre  soit  en  K , les  points  F pt  E seront  les  points  équinoxiaux, 
B et  H les  points  solsticiaux  ; les  angles  FKB,  BRE,  ERH,  HRF,  seront 
chacun  de  90°,  comme  les  mouvemens  apparens  du  soleil,  mais  les 
arcs  PB,  BE,  EH,  HF  du  mouvement  vrai,  ne  seront  égaux  que 
deux  à deux,  l’arc  FBF.  décrit  du  printems  à l’automue,  sera  plus 
grand  que  F.HF  décrit  de  l’automne  au  printems,  ce  qui  ne  suffit  pas 
pour  satisfuire  aux  observations. 


i5.  Plaçons  la  terre  quelque  part  en  T sur  la  corde  FE,  et  menons 
la  perpendiculaire  GTX. , l’angle  FTG  du  mouvement  apparent  de 
l’équinoxe  au  solstice,  sera  de  go*,  mais  l'arc  FG  sera  différent  de  GE; 
à l’angle  de  mouvement  apparent  GTE  = go*,  répondra  un  arc  GE 
plus  grand  que  de  go* , LE  sera  plus  petit  que  G-E,  et  LF  plus  petit 
que  LE.  Ainsi  les  quatre  angles  du  mouvement  apparent  seront  égaux, 
les  quatre  arcs  du  mouvement  vrai  seront  inégaux. 


14.  Or,  à raison  d'un  mouvement  oga Le l uniforme  de  5g'  8*  33  par  jour, 

les  g»'  a-iJ'St»  du  -printems  donneront  FG a=  gi*33'ao* 

les  g3i  i3h44'de  l’été  donneront  GE ga.i3.45 

dont  la  somme  FG-+-GË  = FBE 183.47.  5 

la  demi-somme  ou  FB  = BE  = 91*55'  3a'  5 

et  en  retranchant  A B = go* , on  aura  AE  = DE=  1,53.32.5 

On  a de  plus  LH  = BG  = J (GE  — GF)  = ao.  1a.  5 


Par  les  points  C et  T,  menons  le  diamètre ÿCTX,  nous  aurons 


taiig  CTR  = tang  ç CD  = 


CK  _ 
TK  — 


sin  AF 
«in  BG 


«in  i*  53'  3a' ,5 
sin  ao'  ia'.5  ' 


d'où  l’on  tire 


CTR  ou  D<p  = 79*54'a5' , d’où  Bp  = BCp  = GTp  = io*5'37*; 


CT: 


TK 


CK 


cm  7gs  54'  a3'  tin  79*  54'  aS' 


= o.o5354  — ; 


» 5.  11  est  aisé  de  voir  que  ® est  le  point  du  cercle  le  plus  éloigné 
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de  T t celui  où  le  soleil  étant  le  plus  éloigné  de  la  terre,  doil  paraître 
plus  pelil  , et  le  point  X celui  où  le  soleil  étant  dans  la  plus  grande 
proximité,  doit  paraître  plus  grand.  Le  soleil  vu  de  X,  doit  paraître  de 
jï  plus  grand  que  si  on  le  voyait  du  centre  C,  et  en  <p  , il  doit  être  de 

plus  petit,  ce  qui  ne  s’accorde  pas  avec  les  observations.  II  est  vrai 
seulement  que  dans  l’été  le  soleil  parait  plus  petit  qu’en  hiver,  mais 
la  différence  est  moitié  moindre  que  ne  la  donnerait  cette  hypothèse. 
Les  anciens  qui  n’avaient  pas  de  moyen  pour  mesurer  les  diamètres 
des  astres , n'ont  pas  aperçu  ce  défaut  de  leur  hypothèse  ; elle  était  plus 
heureuse  pour  expliquer  les  inégalités  du  mouvement  du  soleil. 

16.  Èn  effet,  soit  S le  lieu  actuel  du  soleil,  <pS  = ipCS  sera  le  mou* 
vemenl  vrai  depuis  l'instant  où  il  était  à sa  plus  grande  distance;  on 
connaît  cet  instant,  car  = 10'  5'  îy';  en  divisant  cet  arc  par  5g' 8’ 35 
mouvement  diurne,  on  a le  tems  employé  à parcourir  14<p  ; on  connaît 
CB  = 20'  ia*5,  on  a donc  Gtp  arc  parcouru  depuis  le  solstice,  d’où 
Fp  arc  parcouru  depuis  l’équinoxe;  on  sait  donc  que  le  soleil  doil  se 
trouver  en  p,  environ  1 1 jours  après  le  solstice  d’e’té  ; ainsi,  en  comptant 
les  jours  écoulés  depuis  le  passage  en  <p,  et' les  multipliant  par  59' 6' 53, 
on  aura  l’arc  ®S  = pCS. 


17.  Dans  le  triangle  SCT,  on  connaîtra  l’angle  extérieur  en  C avec 
les  côtés  CS  = 1 cl  CT  = o.o5554  qui  comprennent  cet  angle,  et  011 
aura 


CS  _ «in  SCT  *in  (çCS‘ — S)  . . c * „ 

CT  =“=  -TÜTs~  — ’-V»-S  " = s,n  *CS  cc,anS  S ~ cos  *** 


cl  par  conséquent 
tang  S = 


CT 

('S  o.o355/(  fin  tCS 


CT  1 -f- 0. o3554  cos  fCS’ 

> ri-  ««s  fCS 


d’où  l’on  tire 

c o.o335j( fin  *CS  (c.o3354)’  • . 

S= . , i — — v—  sin  2 (aCS  + etc. , 

«un*  un  a 4 ’ 

ou  en  faisant 

fCS  =i|,on  aura  tang  S = , S = e si n 4 — je* sin  2 4 — I— et e.. 


S = ( 1' 55'  >8', 4)  sin  4 — (T 56*) sin  2 4 ri-(3*>6) sin  34  — etc. 
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Suivant  mes  Tables  du  Soleil  construites  sur  des  principes  tout  ditfé- 
rens,  S = 1*  55'  26'sin  4 — t'  12*, 7 sin  2 4 -H  i*,i  sin  3 4-  La  ditfé- 
rence  est  souvent  très-peu  de  chose,  et  11e  peut  jamais  aller  à 1'. 


CT 

18.  Le  même  triangle  donne  sin  S = ^ sin  CTS=o,o3354sin(4 — S), 
car  l’angle  entier  4 ==  CTS  -f-  S. 

O11  a aussi 


sin  (4  - S)  : CS  ::  sin  4 : TS  = 


lin  4 


sin  (4 — S)  sin  4 cos  S — cos  4 sin  S 

sécS 


1 — cot  4 tang  S’ 

et  en  mettant  pour  tang  S sa  valeur  • ct  pour  sec  S , j/(i  -(-tang*  S) 

, on  aura  TS  = \/  (1  4-  e*  + ae  cos  4)  > ce  <luc  l’on 


_y/(i  -t-r*4-aecos4) 
1 -f-ecos  4 


pourrait  déduire  plus  aisément  des  deux  triangles  SPT , CPT. 


ig.  On  peut  développer  ce  radical,  en  regardant  l’unité  comme  le 
premier  terme,  et  en  faisant  le  second  e*  + ae  cos  4 = «a,  et  ordonner 
ensuite  par  rapport  aux  puissances  de  e,  on  aura  ainsi 

TS  = 1 -f-  j es  < — ï e‘  -t-  TT  «’  3>  — ctc* 

ct  se  bornant  à la  troisième  puissance  de  e,  on  aura,  après  les  substi- 
tutions , et  en  changeant  les  puissances  des  cosinus  en  cosinus  d’arcs 
multiples 

TS=  1 -+- j e*  + (c+ï  e1)  cos 4 — je*  cos  2 4 -f- je5  cos  3 4» 
suivant  nos  tables , où  l’excentricité  est  moindre  de  moitié , on  a 
TS  = 1 -f- ï e“ + ( i — ï’,  c’ ) cos 4 — je* cos 24+  ii  e’cos  3 4- 


20.  Si  le  diamètre  du  soleil  dans  la  distance  moyenne  est  S' , il  sera 
en  général  g'èn<~ 1 = ^ — e S cos  4 -+-  de-  > <1“*  deviendra 

i -f-  e S cos  4 -f-  etc. , lorsque  cos  4 sera  négatif.  Le  diamètre  pourra 
donc  être  augmenté,  ou  diminué  de  jj,  au  lieu  que  d'après  nos  for- 
mules et  l’observation  , les  variations  du  diamètre  Sont  moitié  moindres. 

ai. 
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a i . De  l'équation  S = e sin  •>{,  — j e*  sin  2 4 + etc. , 
on  tire  dS  ==  (e  cos  -.J,  — e*  cos  2 -{.-f-  etc.)  d\. 

Ces  formules,  comparées  aux  nôtres,  donnent  4 > 5'  d’erreur  en 
certains  cas  pour  les  mouvemeus  diurnes. 

32.  Cette  hypothèse,  qui  a le  mérite  d'une  grande  simplicité,  était 
plus  exacte  qu’il  ne  fallait  pour  les  observations  anciennes;  elle  ne  vau- 
drait rien  maintenant,  même  pour  le  soleil,  dont  l’excentricité  est  fort 
médiocre  ; elle  serait  bien  sensiblement  défectueuse  pour  les  autres  pla- 
nètes , excepté  Vénus  dont  l'excentricité  n’est  pas  moitié  de  celle  du 
soleil. 


23.  I.es  anciens  avaient  encore  imaginé  une  autre  hypothèse  presque 
aussi  simple  que  la  première,  et  qui  menait  aux  mêmes  résultats  sans 
la  moindre  différence. 

Ils  plaçaient  la  terre  au  centre  de  l’écliptique;  ils  faisaient  ensuite 
tourner  le  soleil,  non  pas  dans  l'écliptique  même,  mais  dans  un  petit 
cercle  qu’ils  appelaient  éptcycle.  Le  soleil  faisait  en  un  an  et  d'un  mou- 
vement uniforme  et  rétrograde,  le  tour  de  l’épicycle,  et  le  centre  de 
l’épicycle  faisait,  dans  le  même  teins,  le  tour  de  l’écliptique,  d'uu  mou- 
vement égal  et  direct. 

Quand  le  centre  de  l’cpicycle  était  io*  par-delà  le  solstice,  le  soleil 
était  en  ® ( fig.  5)  au  haut  de  son  cpicycle,  et  par  conséquent  à la 
plus  grande  distance  de  la  terre , c’est  ce  qu’on  appelle  apogée.  La  dis- 
tance était  1-4-e  (e  étant  le  rayon  de  l'épicycle,  et  1 le  rayon  do 
l’écliptique),  le  lieu  vrai  et  le  lieu  apparent  étaient  le  même. 

La  même  chose  a lieu  quand  le  rayon  vecteur  est  devenu  CD,  mais 
le  soleil  est  alors  en  it  au  périgée , et  la  distance  est  1 — c.  Quelque  tems 
après  l’apogée  , l’épicycle  avait  pris  la  position  CB®,  le  soleil  était  en  S ; 
de  manière  que  SB  était  parallèle  à CA , l’angle  SB®  = ACB  = mou- 
vement vrai  dans  l’intervalle,  l’angle  SCB  était  la  différence  du  lieu 
vrai  ou  lieu  moyen  ; or  le  triangle  SCB  donne 


tang  SCB  — 


SB 

CB 


«in  Slip 


e fin  4 


. SB  en 

+ CB  C°‘ 


1 «+■  e cos  4 * 


comme  dans  l'hypothèse  précédente. 
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Le  même  triangle  donne  encore 

sin  S : sin  B ::  CB  : CS  = ^ JVf* -4— , 

un(4  — *)’ 

ou  plus  directement 

CS  = (v/  CB*-}- BS*  — aBC  . BS  cos  CBS)  = v/  ( j •+•«*  + 2 e cos  4), 


tout  absolument  comme  dans  la  première  hypothèse.  L'équation  est 
ici  l'angle  à la  terre  ou  au  centre;  dans  l'autre  hypothèse,  c’était  l’angle 
au  soleil;  le  choix  entre  ces  deux  hypothèses  est  donc  indifférent ; 
mais  pour  la  facilité  du  calcul,  suivant  les  circonstances  on  peut  pré- 
férer l'une  à l'autre. 


a/{.  On  pourrait,  dans  cette  nouvelle  hypothèse,  trouver  le  rayon  de 
l'épicycle  , qui  est  la  même  chose  que  l'excentricité  et  la  position 
de  l'apogée,  mais  la  construction  serait  moins  simple. 

En  revanche  l'épicycle  nous  donne  la  solution  de  ce  problème  plus 
général;  trois  observations  quelconques  étant  données  , trouver  le  rayon 
de  l'épicycle  et  la  position  de  l’apogée. 


a5.  Soient  A , B,  C (fig-6)  les  trois  positions  du  soleil  sur  l’épi- 
cycle;  menez  les  trois  cordes  AB,  BC,  AC.  L’are  AB  est  le  mouve- 
ment moyen  du  soleil  entre  les  deux  premières  observations  , BC  est 
le  mouvement  entre  la  seconde  cl  la  troisième  , AC  est  le  reste  du 
cercle. 

L’angle  ATB  est  la  différence  entre  le  mouvement  vrai  et  le  mou- 
vement moyen  daus  le  premier  intervalle;  l’angle  BTC  est  la  différence 
entre  le  mouvement  moyeu  et  le  mouvement  vrai  dans  le  second  inter- 
valle ; ATC  est  la  somme  des  deux  différences. 

Prenons  pour  unité  le  rayon  de  l’épicycle  , alors  nous  aurons 
corde  AB  = a sin-’  AB,  corde  BC  — 3 sin  { BC  , corde  AC=a  sin  j AC  ; 
tout  cela  est  connu  par  le  mouvement  moyen. 

Les  triangles  BCT  et  BTA  donnent 


BC  : BT  ::  sin  BTC  : sin  BCT 
BT  : BA  ::  sin  BAT  : siu  BTA  , 

d’où 


BC:BA 


sinBTC . siuBAT  : sinBCT  . sinBTA , et 


BC  smBTA sinBAT 

BA  lioBTC  fcinBCT’ 
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faisons  le  second  membre  = tang  x,  x sera  connu  et  nous  aurons 

sinBCT  : sinBAT  : i : tanga: 

ou  sin  BCT -f-  sinBAT  : sinBCT  — sinBAT  : i -f-langjr  : i — tangar, 

ou  tang  j (BCT  -f-  BAT)  : tang  ■;  (BCT  — BAT) 

::  tang  45* tangjr  : tang  45"  — tanga: 

;;  sin  (45*  -t-a-)  î sin  (45*  — x) 

::  si u (45’  -f-a")  : cos(45*+x) 

::  1 : cot(45*4-x), 

donc  tang  ) (BCT  — ■ BAT)  = cot  (45*  -+-  x)  tang  ( (BCT  -f-  BAT)  ; 

mais  on  a aussi 


BCT  + BAT  4-  ABC  -f-  ATC  = 36o*, 

donc 


i(BCT4-BAT)=i8o*— i(ABC4-ATC)=i8o*— i(arcAC4-ATC), 


quantité  connue.  On  connaîtra  donc  aussi  j (BCT  — BAT) , et  par  con- 
séquent l'angle  B. VT =î (BCT -(-BAT) — j (BCT — BAT);  alors  on  aura 
dans  le  triangle  BAT 

sin  BT  A : AB  ::  sin  BAT  : BT  = t.-B.*'n-BA.'I\ 


dans  le  triangle  BTC 

sin  BTC  : BC  ::  sin  BCT  : BT  = 
dans  le  triangle  ATC 

sin  ATC  : AC  ::  sin  TAC  : TC  s= 


a sin  i BC  sin  BCT 
«in  BTC 

fl  ain  * AC  sin  TAC 
sin  Â I C 


::  sinTCA  : TA  = 


a sin  J AC  sin  TAC 
»in  ATC  ' 


car  connaissant  BAT  et  BAC,  on  aura  TAC  = BAT  — BAC  , 
TCA=BCT — BCA , on  aura  donc  les  trois  distances  TA,  TB,  TC 
en  fonction  du  rayon  RA  , RB,  RC  ; après  quoi , dans  le  triangle  TAR , 
on  aura  AR,  AT  et  RAT  = TAC  -f-  RAC  = TAC  -4-  (90’—  a AC)  , 
KT*=AR*-f-AT* — aAR.  ATcosTAC=i-f-AT* — aATcosTAC. 

Connaissant  ainsi  RT  en  parties  de  AR , j-q.  sera  le  rayon  en  par- 
ties de  la  distance  moyenne  TR  , prise  it  son  tour  pour  unité  ; on 
dira  RT  : AR  : 1 : e = j^p=  rayon  de  l’épicycle. 
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aO.  Maintenant  prolonge/,  en  tp  la  distance  TK,  l'angle  BKt>  sers 
la  distance  du  soleil  moyenne  à l’apogée,  c’est  l'angle  •>{.  de  la  formule  de 
l'équation.  Vous  calculerez  la  formule  S=esin-\|. — je'sina^-f-jc’sinS^, 
vqus  aurez  la  distance  vraie  du  soleil  à l’apogée  ; vous  connaîtrez  le 
lieu  du  soleil  à la  seconde  observation  en  B,  vous  aurez  donc  le  lieu 
de  l’apogée. 

Le  calcul  est  plus  long,  mais  la  solution  est  générale. 

27.  Ptoléniéc  a donné  de  ce  problème  une  solution  bien  plus  longue  à 
calculer , il  l’emploie  à trouver  la  prostaphérèse  et  l'apogée  de  la  lune. 

Ces  méthodes  soit  de  l’excentrique,  soit  de  l’épicyclc  , inventées 
Ou  au  moins  employées  par  Ilipparque,  ont  été  en  usage  jusqu'au  teins 
de  Kepler,  mais  on  n'avait  fait  aucun  changement  dans  la  mauière  de 
les  calculer;  on  n'avait  pas  su  les  réduire  en  formules. 

Nous  avons  déjà  remarqué  que  ces  hypothèses  ne  conviennent  que 
dans  le  cas  où  l'excentricité  était  médiocre,  et  que  même,  dans  ce  cas, 
elles  donnaient  aux  distances  et  aux  diamètres  appareils,  des  variations 
doubles  de  celles  qu’on  observe;  ainsi  elles  étaient  par  là  même  inad* 
missibles  ; mais  avant  l'invention  des  lunettes  , elles  satisfaisaient  aux 
observations  du  soleil;  Képler  les  trouva  en  défaut  pour  Mars,  et  c’est 
ce  qui  le  conduisit  à la  belle  découverte  du  mouvement  elliptique. 

38.  Puisque  le  cercle  était  insuffisant  pour  représenter  les  mouvemens,' 
il  fallait  bien  chercher  une  autre  courbe  ; il  fallait  que  cette  courbe 
fût  rentrante,  puisque  tous  les  ans  les  mêmes  phénomènes  reparaissent, 
la  première  courbe  que  l'on  devait  essayer  était  doue  l’ellipse , puisque 
c’était  la  seule  courbe  algébrique  rentrante  dont  ou  connût  bien  les 
propriétés.  Képler  imagina  de  placer  le  soleil  au  foyer,  et  de  faire 
décrire  le  périmètre  de  l'ellipse  à la  terre. 

Nous  pouvons  également  mettre  la  terre  an  foyer,  et  le  soleil  au 
périmètre. 

39.  L’ellipse  présentait  une  difficulté  qui  paraissait  insurmontable  , 
et  dont  Képler  parvint  à triompher  de  la  manière  la  plus  heureuse  ; 
mais,  après  avoir  trouvé  le  principe  dont  nous  parlerons  bientôt,  il 
restait  encore  à trouver  des  moyens  aisés  de  calculs. 

3o.  Seth  Ward  et  Cassini  simplifièrent  la  méthode  de  Képler,  en 
prenant  pour  centre  des  mouvemens  uniformes  le  second  foyer  de 
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l'ellipse;  c'était  défigurer  la  théorie  de  Kepler,  c’était  faire  un  pas 
rétrograde;  mais,  comme  les  calculs  sont  plus  faciles,  avant  den  venir 
à la  véritable  loi,  nous  allons  exposer  l’hypothèse  approximative  qui 
mérite  d’être  connue,  et  qui  suffisait  pour  les  observations  du  tems, 
surtout  pour  les  planètes  qui  ne  sont  pas  très-excentriques;  nous  ferons, 
pour  arriver  à l’hypotlicse  elliptique  simple,  les  mêmes  raisonuemeus 
à peu  près  que  fit  Képlcr  pour  établir  la  théorie  véritable. 

5t.  Nous  avons  vu  ( iy  ) que  pour  représenter  les  mouvement 
observés,  il  fallait  employer  l’équation  esin-v}.— re*sina4"!"ïe,s’n54'  > 
tandis  que  pour  les  diamètres  il  fallait  supposer  les  distances  i-f4ecos4, 
c’est-à-dire  réduire  à moitié  l’excentricité  trouvée  par  les  mouvement. 
Celte  excentricité  réduite  à moitié,  aurait  donné  pour  prostaphérèse 

j e siu  4 — î j e*  sin‘  4 -+-  j i c*  sin’  4- 

5a.  On  satisfaisait  à tout  à peu  près,  en  plaçant  he  centre  du  mou- 
vement apparent  à l’un  des  foyers  de  l’ellipse,  et  le  centre  des  mou- 
vemens  uniformes  à l’autre  foyer;  alors  la  prostaphérèse  dépendait  de 
l'excentricité  double,  c’est-à-dire  de  la  distance  des  deux  foyers,  et  les 
Variations  des  distances  et  des  diamètres  ne  dépendaient  que  de  l’excen- 
tricité simple,  c’est-à-dire  de  la  distaure  du  foyer  au  centre  de 
l’ellipse. 


33.  En  effet,  soit  AP  ( fig.  7 ),  le  grand  axe  de  l’ellipse,  C le  centre  J1 
T le  foyer  occupé  par  la  terre  , F le  foyer  supérieur,  centre  des  mou- 
vemens  moyens,  A le  point  de  l’apogée,  P le  périgée;  S le  soleil. 
AFS  sera  le  mouvement  moyen  depuis  l’apogée,  ou  l'angle  propor- 
tionnel au  tems  écoulé  depuis  le  passage  par  l’apogée;  il  est  toujours 
connu.  O11  appelle  cet  angle  anomalie  moyenne  ; la  différence  de  ces 
deux  angles  sera  la  prostaphérèse  =s  TSF , ou  l’équation  du  centre. 

On  voitque  cetangle  doit  être  fonction  deFT  double  excentricité  =ae, 
CA  = CP  = £ grand  axe  = 1 , TA  = distance  apogée  = 1 -f-e,  TP= dis- 
tance périgée  = 1 — e. 

Abaissons  la  perpendiculaire  TE  sur  SF  prolongée,  et  nous  aurons 


ungSFT==I|: 


FTsin  F 

‘FS  + FI' cos  F’ 


F T 
Fi 


sin  F 


‘ + FS  cos  F 


, ou  tangS  = 


— - wn  F 


. U 

l -{ coi  r 
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équation  toute  semblable  à la  prostapliérèse  de  l'excentrique  ( 17  ) à 
la  réserve  qu'ici,  FS  est  variable,  au  lieu  que  FS  était  constant  dans 
l'excentrique. 

n . • rc  ne  FS  + GF  FS  + ITccF, 

Ouant  a CS,  on  a CS  = = —rr a peu  près. 

^ cosCFS  cosia  r 1 


34.  Prolongeons  FS  en  L ( fig.  8),  de  manière  que  S1.  = ST, 
menons  Tl. , nous  aurons  FI.=  AP  = 2 par  la  propriété  de  l'ellipse; 
le  triangle  TSL  étant  isoscèlc,  ou  aura  L = STL  ; le  triangle  LFT 
donnera 

LF4-FT  : LF— FT  ::  langiAFS  : tangi(FTL— L)=lang;FTS, 
donc 

tang  i FTS  = tang  i AFS  = tang  j F. 

On  a aussi  (X.  216) 

i (F  — FTS)  = e sin  F — j e*  sin  2 F -(- 1 e1  sin  3 F — etc.  ; 

ainsi  l'on  connoitra  facilement  la  demi -anomalie  vraie  par  la  demi- 
anomalie  moyenne,  et  réciproquement. 

La  première  formule  est  bien  simple , mais  pour  calculer  une  table 
de  prostapbérèse,  j’aimerais  mieux  la  série  qu’on  peut  démontrer  comme 
il  suit. 

On  a 

- , - TE  aetinF  riînF 

tang  L — tang  -,  S — ^ a+a«cosF  5=3  T+ecoÎF* 


ou 


. c «sin  F <**8in3F  , e’sini- 

t S = -r— j : — r-  H — *5-  — etc. , 

»m  1 sin  a fto3 


r*8in^F 


sin  3 F 


S = 


3«»in  F 


3«*sinaF  t ar’iinîF 

— : — r-  H ^-57—  — etc. , 

sua  1 sia  3 * 


l'excentrique  donnerait 


0 Q«$inF  4e*«inaF  , 8 r*  sin 3 F 

S = — — v ■ H r-=s etc. 

fin  i sin  a sin  y 

Le  premier  terme  est  le  meme,  le  second  double , le  troisième  qua- 
druple , etc. 
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35.  Quant  au  rayon  vecteur  TS  <jue  nous  désignerons  par  V,  on  a 


sinS  : FT  :sinF 

sino 


ou  en  exprimant  sin  S par  la  tangente  de  sa  moitié,  on  aura 

V=  « sin  F (l±Saftï)  ou  = « sin  F . C'  + CmT^Tf)] 

\ aUngj6  / g mn  F 

i -f*  e co » F 

=(H-ecosF)[.  +(T-l±L?)i]1 

et  enfin 

Y=,-~q~f^E==(t-j-«,-}-aecosF)[i — ecosF+e’cosF — e‘cos3F-)-etc.].' 


36.  Le  mot  prostaphérèse,  que  nous  avons  employé  dans  ce  chapitre, 
à l'imitation  des  anciens  astronomes,  signifie  équation,  c’est-à-dire, 
une  correction  tantôt  additive  et  tantôt  soustractive,  'SPftcOapcüfioi;  est 
formé  des  mois  aa-fsshaiç , addition,  aÿxiftaç , soustraction. 

3 y.  Le  mot  anomalie,  qui  reviendra  continuellement,  signifie  en 
grec  inégalité.  Les  Grecs  appelaient  Ofxxhm  xivwir  , mouvement  égal, 
ce  que  nous  appelons  mouvement  moyen;  se.a>uee\or  Çxirouî mr  x'urcit, 
mouvement  inégal  apparent,  ce  que  nous  appelons  mouvement  vrai.  Ce 
que  nous  nommons  anomalie,  c’est-à-dire  l'angle  qui  sert  à calculer 
la  prostaphérèse,  les  Grecs  le  désignaient  par  les  mots  de  nombre  des 
mouvemens  égaux,  ou  parties,  c’est-à-dire,  degrés  d'anomalie.  Nous 
avons  abrégé  celle  dernière  expression,  en  disant  anomalie  pour  dési- 
gner l’argument  de  la  prostaphérèse.  Les  Grecs  reconnaissaient  dans 
les  planètes  une  première  et  une  seconde  anomalie,  c’est-à-dire,  une 
première  et  une  seconde  inégalité. 

38.  Les  astronomes  du  moyen  en  âge  ont  appelé  prostaphérèse  la 
formule  sin  A cosB  = 4 {sin(A  -j-B)  •+■  sin(A — B)},  et  autres  sem- 
blables, qui  leur  servaient  à changer  une  multiplication  en  une  addi- 
tion ou  une  soustraction  , avant  l'invention  des  logarithmes. 

3g.  Epicycle  signifie  sur-cercle,  c’est-à-dire,  cercle  porté  sur  un 
autre  cercle  qui  s'appelait  le  déférent. 
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Mouvement  elliptique. 


i.  Quand  on  considérait  le  mouvement  comme  uniforme  sur  l’excen- 
trique, on  avait  en  lents  égaux  des  arcs  égaux  sur  la  circonférence, 
des  angles  égaux  au  centre  du  mouvement,  et  enfin  des  secteurs  égaux. 

En  renonçant  à l'excentrique  pour  les  raisons  que  nous  avons  dites, 
et  en  y substituant  l'ellipse,  on  se  privait  des  angles  égaux;  on  ne  voyait 
pas  quel  parti  on  aurait  pu  tirer  des  arcs  égaux  sur  la  courbe  elliptique. 
Répler  imagina  de  conserver  les  secteurs  égaux,  pour  avoir  au  moins 
dans  son  ellipse  une  quantité  proportionnelle  au  tems , et  qu'on  put 
supposer  toujours  couuuc. 

2.  .Supposons  l'ellipse  divisée  en  tems  égaux  par  des  lignes  menées 
du  foyer  à la  courbe , que  ATB  ( fig.  9 ) soit  le  secteur  de  la  pre- 
mière heure,  BTC  celui  de  la  seconde,  etc.  Ces  secteurs  pourront  être 
considérés  comme  des  triangles  ; à mesure  que  les  eûtes  deviendront 
plus  courts,  il  faudra  que  les  angles  compris  soient  plus  ouverts,  pour 
conserver  l'égalité  de  surface  ; ainsi  le  mouvement  angulaire  s’accélé- 
rera depuis  l’apogée  jusqu’au  périgée,  il  retardera  du  périgée  à l'apogée. 

3.  Képler  entrevit  donc  une  compensation,  il  entreprit  de  la  vérifier 
par  le  calcul;  à l'apogée,  l’aire  était  j AT  . AT siu  ATB=ï ( 1 + <*)* 
sin  mouvem.  apogée  ; au  périgée  , l’aire  était  { ( 1 — <?)*  sin  mouvem. 
périgée;  dans  les  moyennes  distances,  l’aire  était  j sin  mouvement  dans 
les  moyennes  distances. 

4.  Il  connaissait  les  mouvemens  parles  observations,  et  l’excentri- 
cité elliptique  moitié  de  l’excentricité  dans  l'hypothèse  circulaire;  il  pou- 
vait trouver  en  effet  que  les  trois  aires  sont  égales. 

Képler  ne  s'y  prit  pas  d'une  manière  aussi  simple;  scs  calculs  sont 
d’une  longueur  effrayaute;  dans  chaque  secteur  il  calculait  les  rayons 

vecteurs 
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vecteurs  menés  aux  différens  points-  du  petit  arc  elliptique  qui  bornait 
le  secteur  ; il  faisait  la  somme  de  ces  rayons , et  la  trouvait  toujours 
égale , parce  que  si  les  rayons  étaient  plus  petits , l'are  était  plus  grand , 
et  qu’il  calculait  un  plus  grand  nombre  de  rayons. 

5.  Le  fait  vérifié , la  cause  restait  à trouver.  Kepler  la  chercha  dans 
une  certaine  force  attractive  qui  résidait  dans  le  soleil , et  qui  obligeait 
la  planète  à courber  son  mouvement,  qui , sans  cette  force,  devait  être 
rectiligne,  suivant  la  tangente.  11  voulait  calculer  la  loi  de  cette  force, 
et  voici  commeut  il  raisonna. 

Cette  force  attractive  réside  dans  le  soleil  ; elle  agit  de  tous  côtés  ,‘ 
suivant  des  droites  divergentes.  Un  certain  nombre  de  ces  droites  forme 
un  cône;  ce  cône  a pour  base  un  cercle,  les  circonférences  de  ces  cercles 
augmentent  comme  les  distances;  la  force  distribuée  sur  toute  celte 
circonférence  doit  donc  diminuer  à mesure  que  la  distance  augmente  ; 
elle  est  donc  en  raison  inverse  de  la  distance. 

6.  On  aperçoit  le  vice  de  ce  raisonnement;  ce  cône  a pour  base 
une  calotte  sphérique , la  force  se  distribue  également  sur  tous  les 
points  de  cette  surface;  la  surface  croit  comme  le  carré  des  distances; 
la  force  est  donc  en  raison  inverse  du  carré  des  distances.  C’est  la  loi 
trouvée  par  Newton,  et  confirmée  par  sou  accord  merveilleux  avec  les 
observations.  Ainsi  nous  pouvons  la  prendre  comme  un  fait  et  en  dé- 
duire toutes  les  circonstances  du  mouvement  elliptique. 

C’est  un  fait  que  le  soleil  parait  décrire  autour  de  la  terre  une  courbe 
rentrante,  puisque  les  mêmes  distances  à la  terre  reviennent  tous  les 
ans;  c’est  ce  qui  est  prouvé  par  l’observation  des  diamètres;  il  est  donc 
prouvé  qu’il  y a une  cause  régulière  qui  courbe  la  route  du  soleil  ; 
or  ce  fait  nous  donne  l’égalité  des  aires. 

Soit  T (fîg.  io)  la  terre,  ab  le  petit  arc  décrit  par  le  soleil,  cl  qui, 
par  sa  petitesse,  peut  passer  pour  une  ligne  droite  décrite  avec  une 
certaine  vitesse  ; s’il  n’y  avait  aucune  force  perturbatrice  , pendant 
l’iustant  suivant  la  planète  continuerait  de  se  mouvoir  sur  la  droite 
bc  = ba ; mais  s’il  y a en  T une  force  capable  de  produire  l’effet  bu, 
le  soleil  sollicité  par  les  forces  bu  et  bc , décrira  la  diagonale  bd  du  paral- 
lélogramme bedu ; il  arrivera  donc  au  point  d , et  son  rayon  vecteur 
décrira  le  secteur  bTd  = bTc  , car  la  base  bT  est  commune,  et  les  deux 
sommets  c,  d des  triangles  cïb , dTb , sont  dans  une  même  droite  cd 

a.  5 


>8  ASTRONOMIE. 

parallèle  à AT  ; les  deux  triangles  ont  donc  la  même  surface  , d'où 
suit  la  démonstration  de  la  seconde  loi  de  Kepler , c’est-à-dire  que  les 
aires  sont  proportionnelles  au  tems. 


7.  La  première  loi  est  que  l'orbite  est  elliptique , ce  qui  est  encore 
prouvé  par  l’accord  constant  de  celte  loi  avec  les  observations. 


8.  La  troisième  loi  n’est  pas  plus  dillicile  à démontrer. 

Soit  une  planète  lancée  de  A en  B (fig.  1 1 ) avec  une  vitesse  capable 
de  lui  faire  décrire  la  droite  AB  eu  un  instant  très-court  dl  ; que  la 
direction  soit  perpendiculaire  au  rayon  SA  , 

La  planète  s'écarterait  du  point  S : en  effet , du  rayon  SA  décrivez 
l’arc  AC,  vous  aurez  BC=SAtangStang  jS=/'tangSlangjS  = jcS* , 
à cause  de  la  petitesse  de  l'angle  S.  Mais  si  le  corps  décrit  un  cercle. 


BC  sera  l'effet  de  l'attraction;  cet  effet  a pour  mesure  il  décroit  en 
raison  du  carré  des  distances  ; on  aura  donc  ^ = i 'S*  ou  S— 

Mais  on  a aussi  S : 360’  ::  <//:/(  par  la  a'  loi  ) , donc  S*  = — , 

ou  faisant  C = ( S6o“  dl  )*,  on  aura  S"  = j]  = ™ , et  par  conséquent 

r1  aa  . — 

constante. 

i*  c 


t).  Pour  une  autre  planète  qui  décrirait  un  autre  cercle  autour  du  même 
point  S,  on  aura  aussi  = a“ , donc  <*:T*  ::  r3  : R’.  Donc  les  carrés 

des  tems  sont  comme  les  cubes  des  distances  dans  les  mouvemens 
circulaires. 


10.  En  substituant  au  cercle  une  ellipse  inscrite,  on  conserve  le  rayon 
du  cercle  qui  devient  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse  ; ou  conserve  le 

tems  de  la  révolution,  on  ne  change  donc  rien  au  rapport^.  Toute 

la  différence  est  que  dans  l’ellipse  on  distribue  le  mouvement  d’une 
manière  inégale  ; mais  la  planète  regagne  vers  le  périgée  ce  qu’elle  a 
perdu  vers  l’apogcc.  Ainsi  dans  les  ellipses,  les  carrés  des  tems  sont 
comme  les  cubes  des  grands  axes. 

11.  Or,  c’est  encore  un  fait  que  Képlcr  a tiré  des  observations , et 
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que  les  observations  de  tous  les  astres  découverts  depuis  Kepler  ont 
confirmé,  que  les  carrés  des  teins  sont  comme  les  cubes  des  distances. 
C'est  dont?  une  chose  démontrée  par  le  fait,  que  tous  les  corps  qui  cir- 
culent  autour  d'un  autre , sont  attirés  vers  lui  par  une  force  qui  est  en 
raison  inverse  des  carrés  des  distances. 

Ainsi,  en  supposant  que  le  soleil  tourne  autour  de  la  terre,  il  faudra 
que  la  terre  ait  une  force  d’attraction  qui  oblige  le  soleil  de  s’appro- 
cher d’elle,  quand  la  force  tangenticlle  le  porterait  à s’eu  écarter. 

I 

ia.  Mais  nous  avons  vu  (XV.  94)  que  la  parallaxe  du  soleil  n’est  pas 
de  9*,  et  que  son  diamètre  est  de  16'  = 960';  le  globe  du  soleil  a donc 
un  rayon  au  moins  cent  fois  aussi  grand  que  le  rayon  de  la  terre , la  sur- 
face du  soleil  est  donc  10,000  fois  celle  de  la  terre  , et  le  volume  est 
environ  un  million  de  fois  celui  de  la  terre.  La  terre  attirerait  donc  un 
corps  un  million  de  fois  plus  gros  qu’elle  , ce  qui  serait  une  chose  très- 
surprenante. 

11  serait  plus  naturel  que  la  terre  tournât  autour  du  soleil , on  con- 
cevrait mieux  que  le  corps,  qui  est  un  million  de  fois  plus  gros,  attirât 
l’autre  qui  circulerait  autour  de  lui;  mais  supposons  encore  pour  le  mo- 
ment cette  absurdité  physique  , et  continuons  de  chercher  les  lois  du 
mouvement  elliptique , saus  décider  la  question  du  mouvement  ou  du 
repos  de  la  terre. 

1 3.  On  peut  démontrer  d’une  autre  manière  le  rapport  des  tems  aux 
distances.  Soient  deux  corps  A et  P (fig.  12  ) circulant  autour  du  même 
centre  C.  Si  les  révolutions  étaient  égales,  P arriverait  en  S en  même 
tems  que  A en  B;  mais  le  corps  P, qui  va  plus  lentement,  n’arrivera 
qu’au  point  Q',  ou  plutôt  en  S';  et  on  a 

on  a aussi 
donc 
mais 


^ ::  R .PS'*:  r.PS*,  donc  r*  PS  ’=RS  . PS'*, 


QS  : BD  : CP  : CA::R  : r, 
QS':QS  ::PS'-  : PS-, 

QS':  BDriR.PS7*:  r.PS*; 

A£./  contt.  conat. 

QS  — “jjî  > BD  — — , 


• donc 
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donc 

R5  : r'  ::  PS  : PS7'::  (PCS)*  : (PCS')*  ::  (ACB)“.  (PCSi)* 

••  J_  * * M T»  • /• 

•*  J»  • P * • t ) 

car  les  vitesses  angulaires  ACB , PCS'  des  deux  planètes , pour  un  même 
intervalle  de  tenis , sont  en  raison  inverse  des  teins  des  révolutions. 

14.  Voyons  maintenant  comme  l’égalité  des  arcs  en  tcms  égaux  nous 
donnera  l’anomalie  vraie  correspondante  à chaque  anomalie  moyenne 
et  les  rayons  vecteurs. 

Sur  le  grand  axe  AP  ( fig.  i5),  décrivons  un  cercle  AKP  circons- 
crit à l’ellipse  sur  laquelle  l’astre  circule,  ASM  sera  l’anomalie  vraie, 
c'est-à-dire  la  distance  angulaire  à l’apogée. 

Soit  X le  lieu  d’un  astre  qui  décrirait  le  cercle  ÀK.P  d’un  mouvement 
uniforme  dans  le  tems  que  l'astre  emploie  à décrire  son  ellipse,  ACX 
sera  l’anomalie  moyenne  ou  la  distance  angulaire  de  l'astre  au  point  A 
du  contact  du  cercle  avec  l’ellipse.  Menons  l'ordonnée  N MR , et  nous 
aurons  , par  la  loi  des  surfaces  proportionnelles  aux  tems, 

ACX  : ASM  ::  surface  du  demi-cercle  : surface  de  la  demi-ellipse 

: : CK.  : CD  : : NR  : MR  : : ASN  : ASM , donc  ACX.ASM=ASM.ASN, 

donc 

ACX  = ASN  = ACN  -f-  CSN , donc  { AX  = £ AN  + a CS  . NR  , 


AX  = AN  -f-  CS  . NR  , ou  z = x -f-  e sin  x. 


(•)• 

Cette  formule  est  de  Képler , ainsi  que  la  valeur  de  V (16). 

Je  désigne  par  2 l'arc  AX  qui  mesure  l'anpmalie  moyenne,  et  par 
x l’arc  AN  du  cercle  circonscrit,  coupé  par  le  prolongement  de  l’or- 
donnée du  point  M;  cet  arc  se  nomme  V anomalie  excentrique , e = CS  , 
est  l'excentricité. 

i5.  x étant  supposé  connu,  ainsi  que  l’excentricité,  on  aura  facile- 
ment l’anomalie  moyenne;  mais  l'anomalie  moyenne  étant  connue,  on 
ne  peut  en  déduire  l’anomalie  de  l’excentrique  que  par  tâtonnement , 
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ou  par  des  séries,  parce  que  l’équation  (a)  est  transcendante.  Kepler, 
en  proposant  ce  problème  aux  géomètres,  avait  jugé  qu’il  était  insoluble 
à cause  de  l’bétérogénéité  de  l'arc  et  du  sinus  : on  voit  en  effet  que 
TS  = e sin  x , qui  est  une  ligne  droite,  est  égale  à l’arc  NX. 

Ce  problème  connu  sous  le  nom  de  Képler,  n’a  encore  été  résolu  que 
par  des  voies  indirectes. 

16.  Nommons  encore  le  demi-grand  axe  (fig.  i3)  CA—  i,  le  demi- 
petit  axe  CD=é,  le  rayon  vecteur  SM=V,  l’anomalie  vraie  ASM— u. 
On  aura  par  la  propriété  de  l'ellipse,  SD=i  ; le  triangle  SCD  donne 

i*=i — c*,  le  triangle SMR  donne  V,=SR*+MR,=(e-}-cosx)*-f-i,sin*x 
=e,+3ecosx-f-cos*x+Assin*.r=e*+2ecosx-l-cos*x-|-sin'x — e*sin*x 
= I^-2ecosx-f-e■cos*x^=(I-(-ecosx)•,  et  par  conséquent 
V = 1 + e cos  x = CN  -f-  CT  = NT , 

le  triangle  rectangle  STN  donnera 

SN=(e-t-cosx),-f-sin,x=<?*-f-2ccosx-f-cos*x+sin,x=t-f-c‘-l-2ecosx.' 


et 


17.  Le  triangle  rectangle  SRM  donne  aussi  MR  = Vsinu  — isinx,’ 

MR  b sin  x V sin  u 

0 e -f-  cos  x e -f-  cos  x 


et  par  consc'qucnt 

T 

r + cosx  e -f-  cnsjc  . . (1— e*Vsinx 

cos  u = — =; = — ; ; et  sinuss  - — : — - ; 

V * T « coa  * 1 T « cos  x 

mais  on  a tang*-ju=  ' , cn5U  en  substituant  il  viendra 

0 * 1 4-  COJ  u’ 

^ _ r + cosx 

tang*  j u 


» + 


1 +gcnsx  I — t — (1  — r)rosx  1 — e 1—  coi  x 

e + co»  x “(*-(-«)  + (■  ■+■  e)  cos  x i + « ' 1 -+-cojx 

1 -pecoax 


et  enfin 


(I— -r\  a <in*  ; x 
i + e/  a cos*  - x * 

tang  | u=  tang  \ x \J Celte  formule  parait  être  de  La  Caille. 

18.  Si  l’on  fait  cos  <p  = cm  a tang  f u = cos  <p  taog|x,  et  oa 
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aura  (X.  316) 

. / \ . * 1 « s*n  x 1 . 1 1 ^ dn  a x*  » i . « 1 - 

i (Jf— «)=‘anS*  19  -77* — i >ang‘  i p ^pr -f  i tang* 7 <J> 


sin3x 
sin  i" 
sin  3 u 


fc1_sinu  , . . , sinau  , , >. 

=lanS li*5ïï7+i‘»S4ï*ïS7-+i‘ang‘i<P 


etc. 

etc. 


4-  C COS  X * 


w , # ..  f-f-COSX  1 

10.  L équation  cos  u=  — i donne  aussi 

1 i+e  cm  x 

1—3  sin*î«=  — 1 -f-  3 cos‘{  w=  - 

d’où  Tou  tire 

• *1  /' — *\/  1 — cosx  \ . /i-f  e\  / 1 -f-cosx\ 

SUI*J  14=  ( )( — J,  COS*ïM  = ( ) l —T ). 

■ \ a / \i  -f-e  cosx/  • \ a / \i-j-ecwx/ 

On  trouverait  de  la  meme  manière 

sin»l  x — /i+e\/i-co»t,\ 

* \ 2 / \i — ecosu/’ 

,,  /I  — e\  / i -+-  cos  u \ 

COS*  “ X = ( )( ), 

1 \ a / \i — ecoau/' 

«ri*  = G^€C-ï=9-(tS)  «ri- 

20.  La  même  équation  donne  cos  x ~ Par  conséquent 

. //  / cos  u — #V\  sinu  .v 

$inx=»/(i — ( } ) = W(i — e‘î, 

V \ \i  — ecos u/  / 1— ecosuy  v J9 

par  conséquent 


*inu  /f  £*inu 

tang  x = 1/(1  — <?*)  = ; 

0 cosu— e r x ' cosu — • 


Et 


y = J ^ sin  u 1^ i — - e*  _ 
sin  u 


i — c* 

i — ecosu  i — ecosu 


«in  u , — ecosu 

3i.  De  toutes  ces  équations  on  n’emploie  guères  que  les  suivantes  ; 


z =x+e  sin  x 
tang  i u = tang  il(/  (•—) 

V = i-f-ecosx=  


b sin 
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32.  Mais  tout  ceci  suppose  x connu,  et  l'on  ne  connaît  à l'ordinaire 
que  a,  rarement  u et  jamais  x;  cependant  ces  formules  donnent  un 
moyen  facile,  et  meme  l’un  des  plus  courts  qu’on  puisse  imaginer  pour 
trouver  le  rayon  vecteur  et  la  prostaphérèse  ou  équation  du  centre  (2 — u ) ; 
en  voici  un  exemple  pour  une  ellipse  dont  l'excentricité  serait  o.a5, 
c'est-à-dire  un  peu  plus  forte  que  celle  d’aucune  planète  connue. 


X 

* 

ûz 

U 

A u 

E=i  — u 

JE 

0°  0 
10 

I 30 

3o 
40 
5o 
1 . 0 

0*  o'  o'ooo 
o. ia.5o(coo 
°-24-59,998 
°-37a9.994 

0-  49-59.98S 

1-  2.29,973 
1.14.59,954 

ia'3o'ooo 
12.39,998 
la. 39,996 
■2-39,992 
la. 39,987 
13.39,981 

0'  0'  o'ooo 
0.  7-44.758 
0.  i5.sf), 5i.j 
0. a3. 1 4>  377 
o.3o.5q,c38 
o.38.43,8ic 
0.46.28,578 

7' 44*758 
7.44,756 
7.44,763 
7-44. 76‘ 
7-44. 77* 

7.44,768 

c°  0'  o'ooo 

0.  4.45,342 
0.  9.30,484 
0.14. 15,717 
0.19.  0,948 
0.33.46, «63 
o.ag.3i,376 

9' 45'24a 

4.45,24a 
445,333 
4 45,a3i 
4.45,3i5 
4-45,313 

a3.  Je  calcule  d'abord  — f , en  donnant  à x toutes  les  valeurs  de 
■ni 

10  en  10  minutes  jusqu’à  90";  elles  reviennent  les  mêmes  dans  un 
ordre  inverse  de  90  à 180".  De  cette  manière  je  forme  la  seconde  co- 
lonne , où  l'on  trouve  z—x  -f-  depuis  o"  jusqu’à  180°,  ce  qui 

suffit,  parce  que  l'équation  E,  pour  une  anomalie  moyenne  quelconque 
56o* — 2,  est  la  même  que  celle  de  2,  au  signe  près. 

£ 

Je  calcule  ensuite  tang±  «jr^^j^'tangijr  pour  les  180'  de  x;  j’en 
conclus  « et  2 — « =E. 

Je  pourrais  calculer  (x — u)  par  la  série  (18);  ce  moyen,  s'il  n'est 
pas  plus  court,  serait  du  moins  plus  commode  et  donnerait  plus  de 
régularité  dans  les  accroissemetis  de  u.  Ici  j’ai  déterminé  £ u par  sa 
tangente. 

La  table  dont  on  voit  un  échantillon  donnerait  toujours  trois  des  quan- 
tités x,  2,  «et  E,  par  celle  des  quatre  que  l'on  connaîtrait;  mais  le 
calcul  des  parties  proportionnelles  serait  incommode,  sauf  le  cas  où  x 
serait  la  quantité  connue.  On  préfère  avec  raison  les  tables  qui  ont  pour 
argument  « et  surtout  s.  Il  est  aisé  de  les  déduire  de  la  table  précédente. 
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34.  Pour  avoir  la  table  «lont  l’argument  serait  ; de  10  en  10',  soient  5 
et  z'  deux  nombres  consecutifs  de  la  table,  s*  le  nombre  exact  de 
dixaines  de  minutes  pour  lequel  on  cherche  l’équation  E';  E et  E'  les 
équations  entre  lesquelles  E'  est  comprise;  Az=z' — s;  AE=E'— E; 


As  : AE 


:/  = 


aK 


(a*- a) 


alors  E'=E-f-_y; 


ainsi,  pour  commencer,  on  aura  a=o,  z'=i3'  3o',  z — z=Az=i2' 3o', 
a' — 2=10',  E = o,  E'=  4'  45', a/i1  — E'—  E , 


/ 4'  4?  IO'  Q» 
J \ta. 00,000/ 


= 3'  48',if,3,  E'=o*  o'  o'-f3'  48',  1 93=3' 48',  1 g3 . 


Pour  avoir  la  table  dont  l’argument  serait  u,  on  aurait  de  meme 
A«  : AE  ::  u*-  « : / = f-  («'-  «)  = («'-«)  et  E'=E-f-/. 


C’est  ainsi  que  j’ai  formé  les  deux  petites  tables  qui  suivent.  J’y  ai 
laissé  les  décimales  telles  que  le  calcul  les  a données,  pour  montrer 
quelle  exactitude  on  peut  attendre.  Dans  l’usage,  on  se  coutente  des 
dixièmes  de  sccoude. 


E 

E 

Z 

— 

AE 

U 

-h 

AE 

o°  0' 
10 
ao 
3o 
4o 
5o 
1 . 0 

o°  0'  0*  000 
0.  3.48,193 
0.  7.36,388 

0.11.94,584 
0. 15.19,766 
0.19.  o,g53 
0.99.49,199 

3' 48"  i93 

3.48.195 

3.48.196 
3.48,189 
3.48,187 
3.48,176 

o°  o' 
10 
ao 
3o 
4o 
5o 
1 0 

0”  0'  o'ooo 

0.  6.  8,947 
0. 19.16,486 
0.18.94,715 
0.94.39,918 

6'  B' a 47 
6.  8,a3q 
6.  8,229 
6.  8,203 

On  pourrait  prendre  d’abord  u pour  donnée , et  calculer 

_» 

lang  i x = tangju , a=x-l-esinx,  E = z — u,  Va=  1 -f-ecosx, 

et  réduire  ensuite  le  tout  à l’argument  z;  mais  on  aurait  un  nombre 
double  de  x à calculer,  elles  calculs  seraient  moius  commodes. 

Quand 
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j5.  Quand  on  a les  u,  on  calcule  les  rayons  vecteurs  V par  la  formule 
V = -1 — - — , et  en  faisant  e = sin  a , on  aura  V = et 

I — rcoau  7 1—  smttcosu7 

log  V=alog  cosa-f-K  [sinacosu-)— ;(sinacoS!<)‘-f- j(sinacosu)’-|-etc.] , 

ou  enfin  par  la  formule  (ij)  y — *Mn  J 

Nous  avons  supposé  le  demi-grand  axe  = i ; s’il  était  a,  il  faudrait 
multiplier  tous  les  rayons  vecteurs  en  nombres  par  la  constante  a,  en 
ajoutant  le  logarithme  de  u à tous  les  logarithmes  de  V. 

Voilà  la  manière  la  plus  simple  , la  plus  élémentaire,  et  peut-être 
aussi  la  plus  courte , pour  calculer  les  tables  de  proslaphércsc  et  celles 
des  rayons  vecteurs;  personne  ne  l'a  pourtant  indiquée  ; il  est  vrai  qu’elle 
exige  une  attention  fatigante  dans  le  calcul  des  parties  proportionnelles. 

Voici  les  moyens  indiqués  par  divers  astronomes,  et  d’abord  celui  de 
La  Caille. 

aG.  Le  triangle  CSX  ( fig.  14)  donne  , ainsi  que  nous  avons  vu  dans 
l’hypothèse  elliptique  simple,  lang  7 (S  — x)  = tang  a z,  et  on 

a à fort  peu  près  is-f-i(S  — x)  = x,  il  ne  s’en  faut  tout  au  plus 
que  de  5 ou  6'  pour  Mercure;  avec  cette  valeur  approchée  de  x,  cal- 
culez 3 — — x>  s*  vous  trouvez  en  effet  x,  le  calcul  est  bon; 
si  vous  n'avez  pas  x bien  exactement , vous  en  aurez  une  valeur  fort 
approchée  x' ; calculez  z — ‘ = x';  si  x*  = xf , x'  sera  bon;  s’il 

ne  l'est  pas  , calculez  z — J ==  x"',  et  ainsi  de  suite  jusqu’à  ce  que 

vous  ayez  une  valeur  de  x qui  satisfasse  à l’équation  x=s — fsl 

Dans  les  cas  les  plus  défavorables , c’est-à-dire  quand  z passe  90% 
vous  n’aurez  que  six  fois  au  plus  à faire  le  tâtonnement,  souvent  beau- 
coup moins  ; mais  on  voit  que  pour  une  table,  ce  moyen  serait  bien  plus 
long  que  celui  qui  est  iudiqué  ci-dessus. 

27.  Simpson  a donné  une  autre  méthode  qu’il  démontre  synthétique- 
ment, mais  longuement.  Essaj  .i  on  scveral,  etc. , 1740,  p.  41. 

a.  4 


a<5  ASTRONOMIE. 

En  dillérenlianl  l'équation  r—.x-f-esiu  -,  on  a { 1 -f-ecosx)  , 

«y  fi  Z dz 

donc  ax  = — : = ^r, 

i -f-t*  cosa'  V 

Faites  x'  = z — esinz,  vous  aurez  une  valeur  approchée  de  a:;  cal- 

_ _ mf 

eulez  z'  = x'  •+■  e sin  y,  et  daf  = 


i 4-  e cosx'* 

Faitez  calculez  s’ = x'-f-esiux';  dx’  = 


et 


i -f-e  co»x‘ 

ainsi  de  suite,  jusqu'à  ce  que  vous  retrouviez  z bien  exactement. 

28.  Si  l’on  connaissait  x,  00  aurait  z par  l’équation  3 = x -f- esiu  x; 
faites  tangj  = f^j)tangiï;  x'=(i z-f-j) , et  a'=  x'-f- esiux'; 
vous  aurez 

(3 — s')— (x — x')-j-e(sinx — sinr')=x — x^-i-aesiu^x — x')cosj(x-f-x') 
{(’ — *')— »(* — x')-)-esin  |(x — x')cos  j(x-f-x') 

V (*—*') = ï (■*> — ■ *X  i+ecosi  (x-fx'))  ; 

mais  | (x-f-x')  = (V  -+■  — x'-j ' ) 

' ' Va/  ^ î+ecw^r-PI7) 

— *'4-î(* — z') — je(z— -s*)  cos  (x'-f- 

Faites , pour  abréger,  x'  = x'-|-  j (z — s'),  substituez  et  développez, 
et  vous  réduirez  le  calcul  aux  formules  suivantes: 

tangr  = (7^7)  lang  is  ; x'=  }z  +_/;  a'=x'  -f-esinx'; 

x'  = «c'-f-j  (; a')  ; (x — x')  = — - z~z 

1 -becosx  4“e*sinj(z — z)*inx  coax  1 

x=x'-f-(x — x')  et  vous  calculerez  enfin  s = x-f-esinx, 

pour  servir  de  preuve. 

Cette  méthode  est  (ondée  sur  celles  de  Cassini,  La  Caille,  Simpson 
et  Caguoli;  elle  est  plus  directe  et  moins  longue. 

39.  Suivant  Cassini,  le  triangle  CSX  (fig.  ,4)  donnera 

CX + es  : CX  — CS  : : tang  i (CSX  + ex  s;  : tang  i (CSX — CX  S) , 

'+e  : 1 ~c  ::  «tangis  : ‘angir; 

C SX=i(z+s);  c XS=i(:-jr); 

sin  CSX  : sinSCX;  d’où  SX  = ,in  1 

«oRz-b')' 


alors  on  aura 
CX  : SX 
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prolongez.  NC  en  T , et  abaisse/  la  perpendiculaire  ST  = e sin  x , 
vous  aurez  TS=arc  NX.  Menez  X&a  perpendiculaire  sur  ST,  et  par 
conséquent  parallèle  à NT,  vous  aurez  CiX  = ACN  = x;  niais.... 


CiX  = CSX aXS  = x = } 
=ï(s+7)  + arc  sin  =( 


iii  - “J 

5 -h  if  + arc . sin  =£%■ 

TS—aT  _ NX — sin  NX\ 
SX  SX  )' 


Cassini  s'arrête  à cette  équation;  mais  on  a 


NX  — iin  NX esinx— sin  (esin  x)  /r sin  r — »in(esinx)\  , 

SX  “ " «in  * ~~  \ sin  z J sia  m\z~T~Jr) 

«•“ï  («+>) 

sin  j (z  *f*y  )r~  ■ , e3  . , e5  . . , . 

r *^1  e sinx — esinx-t » sin3  x r sin5  x -f-  etc.  1= 

un*  L i.a.3  I...5  J 

sin  i (*+y)  r r1  • , e5  . , . . “I 

. J = sin3  x , sin5  x -f-  etc. 

sin*  l_i.».3  I...5  J 


Pour  avoir  l’arc  dont  cette  expression  est  le  sinus , il  faudrait  y ajouter 
le  sixième  du  cube  de  cette  expression,  c’est-à-dire  une  quantité  mul- 
tipliée par  e’;  on  peut  négliger  cette  quantité,  et  mettre  sin  f(*+/) 
pour  sin  x-,  il  n’en  résultera  aucune  erreur  sensible,  si  ce  n'est  quel- 
quefois sur  le  terme  **  *'n  JL>m  * ^ 1 La  différentielle  de  ce  terme 
1 o un  * 


3 r3  sin3  ; ( *-t-  y)  cos  j ( * -4-  y)  d ; ( t-f-y)  _ 3g3sin3l  (a  -f  y)  f3  sin*  H»  +y  ) co»  i ( *4-y) 
6 sin*  fi  si  n*  6 sin* 

on  aura  donc  toujours  sans  erreur  sensible 

__  ?.(«+>)  | n‘i(»-hr) fa)v 

laownzsini*  ' 5o4o  sinisin  i*  * * J f 


ce  qui  se  réduit  aux  formules  suivantes  : 

(i)  tang  '-y  = tang  i z;  (a)  x = i (z  +jr)  + etc. , 

comme  ci-dessus,  formule  (ai). 

(3)  tang  ;«  = tang  i x. 


a$  ASTRONOMIE. 

3o.  Exemple.  Soit  z — i35“,  e=o,25,  excentricité  qui  surpasse  celle 
de  toutes  les  planètes  connues,  on  aura 


i — e 
T^H» 


0,^5 

" 1 .a5 

log  tang  - 


= 0,6  log 
= 67*30' 


9.7781513 

0.3837707 


log  tang  ~y  = 55. 33.49.82 0.1609269 

siu  j (s = 133, 5a. 49. 8a 9.9341780 

triple 9.7735340 

e%  sin  6* 2.7300938 

C.  log  sin  z o . 1 5o5 1 49 

a — -+-  6.17.8:1 a. 5773307 

siu*  j (5  -\-j) 9.84836 

— rs^* — 7.49485 


b = — . o*83....  — 9.92053 


3 log  a 5. 15464 

siu  3* 5.16270 

cot  i (1+9) — 9-8io53 


c = — i*34 0.13787 


b sin*  1 (z+jr) -f-  9.76889 

‘i 7- >7*65 

d -f-  o',ooi  6.941 5a 

On  voit  que  le  terme  d est  inutile,  b et  c fort  petits;  nous  aurons  donc 

t(z+^)=  îaa’Sa'  49*82 

a = -+-  6. 17.8.5 

b — — o.83 

c = — i.34 

x = 122.59.  5.5o 

; X — 6l,29.32.75 
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ï loS  (Î+0 9.8890766 

tang  j 0.2660988 

tang}u  = 54*  57'  46'  36. . . . 0.1541744 
u i=  109. 55. 5a. 7a 
z = i35 

E = j — u — a5 . 4.27.28 

esini* 4-7,25G5i 

sia  x 9.9256659 

e sin  12*  d 54*47. . . . 4.G56o5io 
x 122.59.  5.5o 

s = 154.59.S9.97 
3 vrai  = i55.  o.  0.00 

La  différence  est  o.  o.  o.o3 

3i.  Autre  exemple  où  lequation  du  centre  est  encore  plus  grande 


* = 96%  iz  = 48*  log(““) 9.778151a 

tang  A 3=48°  o'  0° 0.0455626 

tang  33.4o.4i-5i 9.8237138 

tin  i (z  + jr)  8i.4o.4i.5i 9.9934030 

triple 9.ç)86a090 

e3  : sin  6' 2.7300958 

C.  sin  2 o.ooa3857 

« = 4-  8'  57*71 2.7140915 

sin*  £(  = +/) 9'99o8‘ 

- 7-49485 
b = — o.i'58 0.19975 

a log  a 5.42818 

sin  3*  . ..... . 5.  16270 

cot  4 (s  +jr) 9.16818 

r.  = -f-  o'  O*  57 9.7560G 
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o.  igoSii 
7.17263 


b sia*  j (s  +7 ) 
<* 


4= 


d =3 0*,002 . . . 

....  7.36319 

8i°4o'  4i'5i 

« + 

8.37.71 

(b)  - 

i.58 

c 

0.57 

d — 

0.002 

X = 

81 .49. 18.21 

îï  = 

40.54.39. 10 

cr/ 

9.8890766 

tangi* 

tang  i u 

= 33° 5a'  .5*28.... 

9.8268738 

U 

= 67.44-50. 56 

Z 

==  96 

E 

= 28.15.29.44 

e sin  1* 

4.?ia365i 

sia  x 

9.9955607 

14°  10'  41*  77. . . . 

4.7079258 

x = 81 .49. 18.21 

s = 95.59.S9.98 

. Z = 96.  O.  0.00 
différence  — o.  o.  0.02 

Ce  procédé,  le  plus  direct  que  je  connaisse,  est  aussi  le  plus  précis; 
il  n’est  qu’approximatif,  mais  il  est  toujours  exact  au-delà  des  dixièmes 
de  seconde  pour  toutes  les  planètes  de  notre  système. 

32.  Connaissant  x,  on  aura  V par  l'équation  V = ^pji=i-f-ecosx , 
et  la  solution  est  complète. 

33.  En  reprenant  la  méthode  que  je  substitue  à celle  de  Cassini,  nous 
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aurons  vu  ci-dessus  ( fig.  14)  que  TS=3NX,  Ta  =:  sin  NX,  d’où 


c tvtv  • tv-v  • • r • > «’mh’x  eJtiAi:  . e’sin’jc 

Sa=ÎSX — siuI\X=rsin.r — sin(<îsiü;r)= = 

v ' i.a.3  1. . .5  1. . . .7 

Sa  = S b siu  abS  ==  Si  sin  AC  N = S b sin  x , 


•etc. 


Mais 

donc 


§J_  Sa  __  »3sin*x 
ain  x " i.a.3 


e^ain6* 


1 5 1 — 7 

d'un  autre  côte’,  on  a 

tangx = tang  ACN = tang  Q&r  = ^ = 


donc 

tang  x 

ou  bien 

tang  x = 


y*  — sy- 

ain  z 
g^sinVc 


etc.  ; 


t’-f-  cos  z — ôi  ‘ 


g -4-  cas l — — — ^ 

' 1.3. 3 • 1... 


1...7 


+ etc. 


g-f-  COS  Z 


et  en  faisant 


g3  ain*  r rs  ain*  x r7  sin*  x 1 

1.3.3  (g-ÿ-cotz)  1 . . .5  -f-  cos  * ) i . . .7  (g -f  coas) 


' log.  hyp. 


logtang  jr  = log  + K 


g1  (in6.r 


(g+cosî)  1. . .5  (g-feosz) 

, / g’sio'x \*  c'  sin8  j g’ sin6  r ”1 

* \i  .a.3(g-f-coaî)/  1. . . 7(e+cosz)  ' i . . .3. 1 . . .5(«-t-cosc)iC  C' 


Les  quatre  premiers  termes  suffisent,  car  les  e’  sont  insensibles; 
nous  aurions  doue  log  tang  je,  si  l’expression  ne  renfermait  sin  .r  dans 
les  termes  de  la  série  ; mais  comme  ces  termes  sont  fort  petits , et 
que  ACX , ASX  ne  different  jamais  de  9'  même  pour  Mercure  et  Pallas, 

et  qu’on  a tang  ASX  = c , . > *1  en  résultera  que  le  premier  ternie 

donnera  déjà  une  valeur  assez  approchée  de  x , pour  que  l’on  puisse 
sans  erreur  mettre  celte  valeur  pour  x dans  les  petits  termes  multi- 
pliés par  K.  Soit  donc 

, (in  s (in  s 

"S  < “ *+  «“  “ 3 ,n(9°:-A— ) C0J 


k K 


33 

alors 


i , , , K r’jin'x' 

log  tang  x=Iogtaiigx  -f- -r 
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K r^ain^x' 


t>  e -f-  coa  i i ao  e coa  z ‘ ya  (c-J-coa  z )* 


. K e'riMx' 
\-—r~r— r.  — «le. 


54-  Nous  avons  ainsi  une  valeur  très-appiochée  et  toujours  suffisam- 
ment exacte  (1e  log  tang  x ; la  petite  erreur  vient  de  la  substitution 
de  x'  au  lieu  de  x dans  les  derniers  termes. 


Cette  erreur  ne  sera  sensible  que  sur  le  terme  > - 11  doit  être 


t>  e -f-  coaz' 


K.  , ain*  (x'+di') K 

(a  e + eus  z 


- [ sin*  x'  cos*  ilx’  -f-  a si  n x'  cos  x'  cos  dx  sin  dx' 


■ cos*  x sin*  dv] 


e -+■  coa  2 


Ke5  ...  . 

6(T-  + côaaj  [sm,JC'-+-  s*n  2x'  sbi  dx'  cos  dx'+cos*  x sin*  dx' ] 

Kc’ 


6 ( c -J-  coa  z ) 


— [sin*  x'  -j-  i sin  a x'  sin  a dx'], 


en  négligeant  sin*  dx.  De  ces  deux  ternies  , nous  n’avons  que  le  pre- 

. -,  ....  i . Ke5  sin.c*  coa  x'sin  adx? 

nner  , et  il  nous  reste  a ajouter  le  second ct)-.  . ^ , ou 

Kfl'aîn'x*  . / . ». 

colang  x sin  a dx , 


6(e-J-  coa  z) 


35.  Pour  plus  de  facilité  dans  le  calcul , je  dispose  ainsi  l’opération  : 
i*  log  tang  x'=  log  e = log  sina  — log(.'-f-cos:); 


1 a I . , . /K.-N  f ain*  x \ f Ke,sin*x'  \ /«*  ain’  l'\ 

a*  log  tang  x = log  tang  x -f-  (-gr-) 

/Kc’sinVr'Y  1 / Kr^nin* x \3  * 

’ \b  («-|-  cos  s)/  a K \t>  (e-f-cos  z ))  5K*  * 

3*  log  tang  x ==  log  tang  x*+  3 cotang  x'  sin  (x*— x'). 


Par  ce  moyen , tous  les  termes  se  déduisent  des  autres  ; on  voit,  par 
exemple,  que  (g  y)  se  trouve  cinq  fois  dans  l’opération,  qu’à 

son  logarithme,  on  ajoute  d’abord  pour  avoir  le  logarithme 

du  second  ternie;  que  pour  avoir  le  logarithme  du  troisième,  il  suffit 
de  doubler  log  Q , et  d’y  ajouter  le  logarithme  constant  ; 

pour 
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pour  le  quatrième , s’il  n'était  pas  insensible,  il  Suffirait  de  tripler  le 

log  de  (e^yrl^j)*  Ct  dy  aiou,er  '“SSK"-'  cnCn  Pour  ,e  deraier 

ternie  de  correction  , il  suflit  d’ajouter  log  ^colang  x'  siu  a(x* — x')) 

« , /Kr1sin*x'\ 

au  log  de  ( — - ). 

° \c-J-coa£/ 


Calculons  par  cette  formule  l’exemple  de  l'article  Si. 


Cosi  — gG“  = — 0.1045384 
e = o.a5 

Compl.  (e+cosi)  s -+•  0.1454716 0.8373319 

sinz 9.9976143 

tangx' = 81' 40' 4i*,5i 0.834836a 

logjK. 8.85g63 

C.  (e-f-cosz) 0.8373a 

9.69685 

* 9-39794 

e* 8.79588  ^ 

sin'x' 9.99081  I 

log  a =0.00761 17 7.88148  I 

Ç.  ao 8.69897  ) 

log  b = 0.0000333 5.56714 

a log  a 5.76296 

C.  logaK. 0.06119 

log  c = 0.0000667 5.8a4i5 

3loga 5.64444 

C.  log3K.*.....  0.34731 

log d — 0.0000007 .:... . 3.89175 


5 
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Log  langui o. 834836a 


a + 0.00761 17 
b — o.ooooa53 
c -f-  0.0000C67 
d -f"  0.0000007 

tangx*  = 8i*  4o'  «8* 0.8424920 

x'  s=  81.40.42  — 

sin(x'— x')  = 7.39822 

log  a 7.88148 

o.3oio5 

cot  x* 9.  »65i6 

log«  = o.ooooo56  4-74389 

log  tangx'  = 0.8424920 

log  Lang  x — 0.8424976 

x = 81*49'  18', 2, 

comme  par  l’aulre  formule. 


36.  C’est  ainsi  que  souvent  on  rend  le  calcul  logarithmique  plus 
facile  et  plus  court , en  compliquant  en  apparence  l’expression  ; 1 on 
abrégerait  encore  en  préparant  les  logarithmes  constans  qui  servent  pour 
toutes  les  planètes  ; ce  sont  ceux  de 


K 

6 


8.85g633i  2 ...  o.3oio3 


1 

a K 

I 

3~iC-  — 


0.06119  tï  ...  8.69897 
0.24731. 


On  aura  ensuite 


tang  l u = (jq^)*  Ung  ; x = (';  +*£;)*  tang  ’ x=tang(45°—  ^)tangi-i 


:x-f-esinx  et  V = 1 -f-ecosx  = 


( 1 +f>(i  — f)»»in.r 


Ces  méthodes  sont  directes  et  les  plus  courtes  que  je  connaisse  pour 
calculer  une  anomalie  vraie  par  une  anomalie  moyenne;  on  a pour  cet 
objet  une  série  analytique  de  la  valeur  de  (z  — u)  — équation  du 
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centre  on  proslapliérèse.  Ces  séries,  fort  utiles  d'ailleurs,  sont  beaucoup 
plus  longues  à évaluer  pour  une  anomalie  isolée  ; avant  de  les  exposer , 
tirons  encore  quelques  conséquences  de  nos  formules. 

37.  Nous  avons  trouvé  (X.  ai5)  que  la  formule  tangA=co$f»tatigB 
donnerait  les  deux  séries  suivantes  : 


B — A=tang*  {et  sin  2 B — 7 tang4  -J»  sin  4 B-f-j  tang*  4*  sin  6 B — etc. 
B — A=tang*  sin  2 A-t-jlang*  4»  sin 4 A +7  tang*  sin 6 A+ etc. 


Si  nous  comparons  terme  à terme  ces  formules  à la  formule 
tang  î u=  Qîp)"  tangjx,  001s  aurons  A=7«,  ou  2nA.—nut  B=jX , 
ou  2nB  — rue  , 

ros  a — ?V— f1  ~"n  *V— 0ro«i(qo*4-«n:- 

\l+e/  \t  +ain  t)  Vio9&“-+-»iov  ^_asin  i(goa+.)cosj  (90* — 

1 — tang-« 


=|~Ung  (45*  — ^f)cot(^45*  + î*)J*'=  tang  (45*  — ie)= 


mais  on  a aussi 


l+tang-« 


1— tang-f 


tang*>: 


1-f-CO*» 


, donc  tang*-  a>=  ■ 


i-f-taog-* 


1 — tang  - t 


, + *an6-*—  i+tang-f 
1 + tang  i. + 1— tang  j. 


:Ungi»; 


et  en  substituant  ces  deux  valeurs  dans  les  séries  précédentes,  on  aura 


J (x  — u)  = tang  7 « sin  n +7  tang*  J isin  2 u •+■  r t®"?1  i * sin  3 11  -f-  etc. 

i(x  — u)  = tang7«sinx — Jtang’jssin  2 x-f-ltang’ sin  3x — etc.; 
équations  identiques  à celles  de  l’article  (.18);  mais  on  a ensuite 
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z — r esin.r  smi‘inx 


, donc 


— u)=r(jsinÉ+tangjf)sinx — ^tang*  j «sinax-f-j  tang’iésinSx — etc. , 

expression  régulière  el  commode,  si  l’on  connaissait  x,  car  la  série  est 
très-convergente. 

38.  Nous  avons  (aoet  21), 

efriinu 


z — x = esinx  = 


- = eêsinu[i  -f-ecosu  -f-e*cos*n  -f-  etc.], 

ou,  changeant  les  puissances  des  cosinus  en  cosinus  des  arcs  multiples 
( X.  024) , * — x = eb  sinn  multiplié  par  la  série  suivante. 

j^t  4-  ecosu  4-^-  (i  -fcosau)  4-^  (3  cosu  4- cos  3 u)  4-  (3  4-  i,  cos  au  4 cos  4 u) 

+ (iocosu  + 5cos3u  + cos5u)  + ^ (io+i5cosau  + 6cos4u  + cos6o) 

(i 

H — 5 (35  cosu  + 21  cos3 u + 7 cos  5u  + cos  7 u) 

• :« 

+ — (35  + 56  cos  a u + a8  cos  4 “ + 8 cos  6 u + coi  8 u) 

+ ^ (1  a6  cos  u + 84  cos  3 u + 36  cos  5 u + 9 coa  7 u + cos  9 u) 

j** 

4-  (iaS  -f-aiocosau-f  ia°cos4  “ 4-  45c<>»  Su4-  !°cos  8u4-coi  iou) 

ffll 

+ ^ (45 acosu+33ocos3u+ i65cos5u+55cos7u  + 1 1 cosgu  + cos  1 1 u) 

+ ^r,  (46a  + 79acosau  + 495cos4u+aaocos6.u+66cos8u+i3cosiou+cosiau) 

4-  ctc.^j 

On  pourrait  continuer  à l'infini , mais  on  voit  que  les  termes  de- 
viennent toujours  plus  faibles,  et  cette  approximation  suffit  pour  toutes 
les  planètes. 

59.  I.a  même  équation  peut  encore  s’écrire  ainsi , 


(•)  En  supposant  e=i,  les  différons  termes  de  cette  série  formeront  une  table  de 
Yaleurs  de  co»u,  cos*  11,  cos3u,  etc.,  d'un  arc  quelconque. 
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L I' 

. ri  tin  u c(i  — e*)  • lin  u »inf  (i  — (in*»)’  sin  u 

M ^ e sinar  — ^ — e coj u i — g co*  u i ^ ccos u * 

«in  # cos  f sin  u 

— 1 — lin  l co*  u ’ 

de  plus 

jc — u=2langïisinu+;tang,i€sinau-(-’lang3i£sin3u+etC. 
et 

(4  *in  a * . , \ . , , . , . 

— t-  atang  I « | nnu  + ; tang1  j sin  an  + etc. 

1— simcmu  J 

série  nécessairement  convergente  ; on  peut  donc  exprimer  l’équation 
du  centre  par  une  série  convergente,  ordonnée  suivant  les  sinus  des 
multiples  de  u. 

/,o.  11  est  bon  de  remarquer  que  la  série  (38)  étant  de  la  forme 


Asinu-f-A'sinucosu-f-A'sinucosau-I-. . . . Awsinucosnu. ........  (a), 

( n étant  un  nombre  entier  quelconque  depuis  n = o),  on  pourra  la 
transformer  aisément  en  une  autre  série  de  la  forme 

■ — r—  — B'  sin  u + B'  sin  au  B’  sin  3 « -f-  ...  Bw  sin  nu (h). 


En  effet  Aw  sin  u cos  nu  = j Aw  sin  (n-f-i)  u — 4 Aw  sin  (n — i)u , et 
en  mettant  d’abord  n •+-  î à la  place  de  n,  ensuite  n + a,  n + 5,  etc. , 
on  aura  de  même 

Ac,+  ,5sinucos(/i+i)u=4  At’+,5sin(n-f-a)u — i At,‘*"5sin  nu 
A(***>sin  ucos  (n  + a)«=)  A^^sin  (n+ 3)u — j A^^sin  (n+ 1 )u 
A<"+î'l5inucos(n-f"3)u=Y  A("+ï>sin(«-+-4)u — { A(*+ï)sin(n+a)u,  etc. 

En  ordonnant  la  somme  des  termes  qui  multiplient  le  sinus  d’un  même 
angle,  on  aura 

BC~m)_i(a«  _A<"+*’)  (.) 

BC+0=  i 0 _ \C"+«) 

B'*-»  = -1  (À>+*>  — A(’+4)) 
la  somme  de  la  première  cl  de  la  troisième  donne 

B(,+ •>  -f-  Bc'+«  = i (A(-)  — A<*+4>) (a). 

Les  équations  (î)  et  (a)  donnent  le  moyen  très-simple  d’avoir  les  coetTi- 
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ciens  de  la  série  (A);  si  l’on  connaissait  ceux  de  la  série  (a)  et  réci- 
proquement, les  uns  et  les  autres  sont  des  fonctions  de  e. 

4>.  On  trouverait  par  des  moyens  analogues  la  formule  du  rayon  vec- 
teur. En  effet,  on  a 

V= — = (i  — e‘)  fi-f-ecosu-f-e*  co$*n-f-  e3  cos’  u -4-  etc.l  ; 

on  développerait  les  cosinus  u en  cosinus  des  multiples  de  u,  par  les 
formules  connues,  et  on  aurait  nue  équation  de  la  forme 

V = P -4-  A cos  u -1-  B cos  au  -f-  etc.  (*)  , 

dont  les  coefliciens  sont  connus  ; on  supposerait  ensuite 
V = p -f-  a cos  : -f-  A cos  a:  -f-  etc. 

Nous  aurions,  pour  déterminer  p , a,  A,  etc.,  et  pour  transformer  la 
série  (38)  en  une  série  dépendante  de  z,  divers  moyens,  et  notamment 
celui  que  M.  Cagnoli  a démontré  dans  sa  Trigonométrie,  art.  f)5o;  mais 
nous  suivrons  l’idée  que  M.  Bossut  a donnée  le  premier,  Prix  de  l’Aca- 
démie, tome  VIII. 

4a.  L’aire  d’un  secteur  elliptique  décrit  dans  un  instant  très-court , 

donne  l’équation  {Y'duzsz\bdz  , ou  duz=^—=-^-(_  i — ecosu)*, 

ou  bien  ^=A-3(i — aecosu-f-e‘cos,u):=A-'l( i — aecosu-)- ;«*-+•  je’cosau), 

et  en  mettant  sin<—  e,  on  aura  A = cos«;  donc 

du  i -p  f »in*  * — nain  f co»  u -f-  J sin*  » cas  u . 
ri»  co»3  » 

On  se  sert  de  ces  diverses  formules  dans  la  pratique  de  l’Astronomie, 
pour  calculer  le  mouvement  horaire  vrai  d’une  planète. 

43.  De  l’équation  dz  — ^ecos'uÿ  = 0 —*fdu(  i —ecosu)—  , on 


(*)  Comme  on  a V —btiau,  le»  coefliciens  P,  A,  B,  etc.  sont  ceux  de  la  sé- 
rie («}  multiplié»,  par  e. 
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peut  tirer  une  se'ric  delà  forme  (fc=<fu(i-f-flcos«+Jcos2«-f-ecosjit+etc.)J 
d’où,  par l'intégration  il  viendra,  i = u+rtsinu-|-;4sin2tt+5csin3tt,  ou 
s — M=asinu-f- j£siti2u-l-icsin3i<  + etc. 

Cette  équation  a été  calculée  par  M.  Cagnoli  jusqu’aux  e»,  et  c’est 
plus  qu’il  n’en  faut  pour  l'usage  que  nous  ferons  de  cette  série  , que 
les  astronomes  ont  employée  bien  rarement. 

a — u = ae  sin  u -+-  ^ 7 e*  -f-  g e*  e!  -f-  — sin  au 

+ (5  <r,+  g cS+  7Be'+T^e’)sin3“ 

+ (kft  +ke'+iî* e') sin  /*u- 

+(£eS+75e'+èe,)s‘m5a 

(-rir il»  ^*)  siuG“ 

+(-^-e,+àe’)sin7“ 

-f-  sin  8« 

\10a4  / 

+ (Tie’)sin9“’ 

Ces  formules  se  rapportent  à l'apside  supérieure.  Pour  les  rapporter 
à l’apside  inférieure,  lisez  u — 2 = aesinu—  etc.,  en  mettant  le  signe 
moins  à tous  les  termes  pairs. 

44-  En  supposant  connus  les  coefliciens  de  celte  série,  supposons 
qu’on  veuille  déterminer  les  coefficicns  inconnus  de  la  série  s — «=  Asinr 
-+•  Bsin aa-j-  C sin 3a  -j-etc. , ou  bien  étant  donnés  a,  b,  c,  d,  etc., 
déterminer  A,  B,  C,  D,  etc.,  au  moyen  de  l’équation 

asinu-j-^sinau-f-csinSu-f-elc.  = Asiiu+Bsin2Z-f-Csin3s  + etc . . .(i); 

en  difTérentiant  vous  aurez 

(acos«-+-24cos2«-f.3csin3u+etc.)^-=Acoss  + îBcosaz  -f-  3Csin3a  -+-elc. 
Substituant  pour  ^ sa  valeur  donnée  ci-dessus,  vous  aurez,  après 
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les  rédactions  , une  aotre  équation 

fl'cosa-j-A'cosau+c'cosüu-I-etc.  = Acos3+2Rcosaî+3Ccos3r-f-elc....(a). 

Si  vous  faites  successivement  dans  la  formule  (2)  u=o,  m=i8o”, 
ce  qui  donne  en  même  tems  s = o,  3=180*,  vous  aurez  les  deux 
équations  suivantes,  dont  vous  prendrez  la  demi-somme  et  la  demi- 


différence. 

a+b'+c’+cf = A4-2B  + 5C-1-/,C-+-t.. 

. — o -f-  b — c —J — r/  — . . . 1 — A -f-  2 B — 3(.  -f-  4II  — 

b’ -\-tf . . = aB-+-4D-l-GF  = la  demi-somme 
a -j-c  ~ f-  e'  -\-g -f- . . . = A -4-  5C  -J-  5E  -f-  7G  = la  demi-différence.' 


Différentiel  de  nouveau  et  deux  fois  de  suite  l'équation  (2) , en  y 
substituant  à chaque  fois  la  valeur  do  ’j- , et  vous  aurez  , après  les 
réductions  convenables,  une  équation  de  la  forme 

a"cosu-|-4'cos2u-)-c'cos3u -f- = Acosz-t-21Bcos2:-f-35Ccos3; 

-f-  4’D  cos  /t: -f-. . , . (5)  ; 


faites  successivement  dans  celte  équation  3 et  n=o,  = 180%  et  vous 
aurez,  comme  ci-dessus,  deux  autres  équations  entre  les  coefficicns  du 
premier  et  du  second  membre.  En  vous  bornant  à la  détermination  d‘un 
certain  nombre  de  cocfliciens  A,  B,  C,  I),  etc.,  vous  pouvez,  en  con- 
tinuant le  même  procédé,  obtenir  un  nombre  suffisant  d'équations  pour 
les  déterminer;  ainsi,  par  exemple,  en  différentiant  quatorze  fois,  vous 
aurez  quatorze  équations, et  vous  pourrez  déterminer  les  quatorze  premiers 
cocfliciens  A,  B,  C,  D,  etc. 

45.  Vous  remarquerez,  dans  le  cours  de  l'opération,  que  l'addition 
et  la  soustraction  font  disparaître  alternativement  les  puissances  paires 
et  impaires  dans  le  premier  membre,  et  que  par  conséquent  le  second 
ne  peut  être  exprimé  qu’en  fonctions  rationnelles  de  puissances  paires 
ou  impaires,  selon  les  cas , et  qu’ainsi  les  coeflieiens  impairs  A,  C, 
E,  etc.  ne  renferment  que  des  puissances  impaires  de  e,  et  que  les 
cocflicieus  pairs  B,  D,  F,  etc.  ne  renferment  que  des  puissances 
paires. 

46.  M.  Cagnoli  avait  supposé  cette  propriété  par  analogie  et  d’après 

lec 
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les  calculs  îles  différens  géomètres  qui  s'étaient  occupés  de  ces  conver- 
sions de  séries.  M.  Laplacc  l’a  démontrée  (Méc.  Cél. , t.  I,  p.  181) 
par  un  raisonnement  fort  simple  ; c’est  que  si  l’on  veut  compter  les 
anomalies  du  périgée,  au  lieu  de  les  compter  de  l’apogée,  il  y a deux 
moyens  qui  doivent  conduire  au  même  résultat,  c'est  de  faire  e néga- 
tif, ce  qui  change  le  signe  des  puissances  impaires  seulement;  ou  bien 
d'ajouter  i8o*  aux  ; et  aux  u , ce  qui  change  le  signe  des  multiples  im- 
pairs de  u,  sans  changer  celui  des  multiples  pairs  : or  ces  deux  procédés 
donneraient  des  résultats  différens,  si  les  puissances  paires  de  «se 
trouvaient  dans  les  termes  dépendans  de  sinus  de  multiples  impairs,  et 
réciproquement;  ce  qui  démontre  notre  remarque. 

Cette  démonstration  est  aussi  simple  qu’ingénieuse;  mais  dans  notre 
méthode,  c’est  un  fait,  un  résultat  de  calcul  qui  n’a  pas  besoin  d'être 
démontré,  parce  que  la  manière  dont  il  se  passe  est  évidente. 

47.  Pour  le  rayon  vecteur,  la  série 
V = /»-+-  acosw-f-icosau-f-  ccosSu.  ...=M  -f-Acosi  -(-  Beos  23  -f-  Ccosîz. . . . 
se  convertira  par  les  moyens  analogues  ; onze  différentiations  donneront 
douze  termes , car  la  formule  elle-même  donne  d’abord 

m-^-a-^-b-{-c-^- =M-f-A-)-B-(-C-f- = 1 -}-»  , 

m — a+b — c-f- =M — A+B — C-+- = 1 — ». 

Chaque  double  différentiation  doit  produire  ensuite  deux  équations 
nouvelles;  ainsi  après  douze  différentiations  vous  aurez  quatorze  cocf- 
ficiens,  ce  qui  se  réduit  pourtant  aux  e13,  parce  qu’il  y a un  coeffi- 
cient m qui  n’est  multiplié  par  aucun  cosinus.  Jeaurat  a trouvé  par  une 
méthode  beaucoup  plus  pénible , 

y s=  1 -f-  - e*  -\-(e  — e3  -f-  — e5 ^ e’')  cos  u 

' a 1 \ 8 1 19a  921b  / 


. 1G807  . 198  , 0 

+ 46&e  «syu-^e-cosSn-f-etc. 

a.  6 
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Celle  expression  suppose  le  demi-grand  axe  = 1 ; mais  si  on  le  suppose 
a,  tous  les  termes  de  la  série  devront  être  multipliés  par  celle  quantité. 


48.  La  série  V=  M -f-  A cos  3 + B cos  33  -f-  C cos  3a  •+-  etc.  peut  se 
ramener  à la  série 

.V(*)=m-f-rtcosî-f-4cos'i-f-cos’*-)-etc.=»^t-)-^coss-|-  ^cos*a-+-etc.) 

et  par  conséquent  logV=logm-f-K(/ — j/H"!.?'3 — etc.) 
=log  «t-f-a  coss  -f-  € cos’a-f-y.  cos’s-f-  etc. 

Dans  les  tables  astronomiques,  on  ne  donne  guère  que  les  logarithmes 
et  nou  pas  les  rayons  vecteurs  en  nombres , parce  que  ces  nombres  se- 
raient moins  commodes;  il  était  donc  utile  de  donner  la  série  du  loga- 
rithme ; c’est  ce  que  j’ai  fait  dans  mes  Tables  du  Soleil.  On  peut  obtenir 
cette  série  directement. 


On  a 


j.,  j 

-^-  = (1  — e')  * (1  — e co sa)* 


=(■+!«•+!  î',+!  ? !«•+!  ! 1 f*,+'K)  x 

e* — aecosu-+-^  e*  cos  au) 


= (i  + ae*+^  + ^c‘ri-^e'ri-  etc.  ) 

— ^ae-f-  Se3-*—  es -+-  p e'  -h  ~ e»  -f-  etc.  ) cos  u 

+ e*  + etc.)  cos  a« 

= B' — B*  cos  u -f  - B*  cos  an. 


De  lcquation  V = , L,Lsu>  îe  lire 

log[( 1 — e)(  1 +e)]—  log(  1 — ecos«)t=logV= — ■K(e*-+-^-f-ge,4-ie,+etc.) 

-f-K.  ^ecos«ri-^e*cos*a-)-gescos,«-t-i  (^cos'u-f-  etc.)  ; 
au  lieu  des  puissances  do  cosu,  mettons  leurs  dévcloppemens  en  cosinus 


(*)  m doit  être  différent  de  M , pnisqu’en  supposant  z.  =90'  on  trouve  par  ta  pre- 
mière équation , V = M — B-J-D  — F -f-  etc. , et  la  seconde  donne  V = »i  ; ainsi, 
1 n — M — B -j*D  — F -f-ctc. 
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d'arcs  multiples,  et  nous  aurons 

log  V = - Q e-+  '**  + & <M-  * + etc.) 

+ (e + J «*  + H eS + h e’+  e’  + elc)cos “ 

+(^‘+gei+èe'+^s<!,+ elc-)cos  au 
+ Qi* *' •+ tb ** + è ' e' + i e>  + etc-)co*  3“ 
•+(fae4-t*ie‘+  -&  e'  + e,c)cos4“ 

+ (£*‘+è,'+à*  + etc)co*  5* 

H^e,+^e'+eic-y°s6u 

+ (jM* e’ + às  e‘ + etc-y°s 7“ 

+ (rrïïse,  + e,c)cos8“ 

+ tÎ5ge,  + etc-)cos9“' 

4q.  Il  est  à remarquer  que  tous  les  coefficiens  réunis  de  la  puissance 
quelconque  e"  forment  une  somme  =qpi  , — si  n est  pair,  -f-  si  n est 

impair.  C’est  une  conséquence  immédiate  de  l’équation 

logV  = log  ( i — e*) — log(i — e cos  u) , quand  u = o. 

Soit  donc 

log  V = p -f-  a cos  u + h cos  au  -+-  c cos  3u  -f*  d cos  4«  -+■  etc.  > 

il  s’agit  de  convertir  cette  expression  en  une  autre 

log  V =P-f-  A cos  a + B cos  as -(-C  cos  3a  + D cos  4:  + etc. 

Faites  «=o,  puis  u=i8o*  vous  aurez  s =o,  puis  s=;i8o*;  caru  et  z 
sont  zéro  ou  i8o*  en  même  teins  ; notre  équation  devient 

P+A-f  B+C-+-D+E+F+G+H+I 

. .=log(i+e), 

P — À-j-B — C+D — E+F — G-f-H — I. . . . 

=P — a+b—c+d — e+f-g-\-h — i. . .=log(i—  e). 
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dont  la  demi-somme  et  la  demi-diflercncc  donuent 


P-j-B-j-D-j-F-f-H. . . ,=jlog(i— e*), 

A+C+E-f-G+I  • • .=a+c-f-e4-g4-i  . . .==ïlog(-j-^)  ; 

on  pourrait  continuer  à l'infini  les  deux  membres  de  chacune  des  deux 
équations. 


5o.  Pour  déterminer  les  dix  coefliciens,  il  faudrait  encore  huit  équa- 
tions pareilles;  nous  les  obtiendrons  de  la  manière  la  plus  simple,  en 
suivant  avec  quelques  modications  la  méthode  de  M.  Bossut,  dont  nous 
avons  déjà  parlé  (40*  Cette  méthode  est  certainement  la  plus  facile  à 
comprendre  , la  plus  simple  dans  sa  marche  et  les  principes  qu’elle 
suppose,  et  celle  que  nous  avons  dû  préférer  en  faveur  de  ceux  qui 
ne  sont  pas  familiarisés  avec  l’analyse  transcendante. 

Difïërcntions  la  formule  primitive,  nous  aurons 


rît 


Asiii2-f-aBsina2-|-3Csia32-|~etc.=(asinu-|-2£sinau-f-5esin3u-f'etc.)  (j.- 
= (H-^,+  'g-f,+f|«’+^c’)sinit— (ie'+|«M-^e‘+|e*)sinaii; 


car  les  coefliciens  de  siu  3u,  sin/ju,  etc.  se  réduisent  à zéro. 


5i.  Celte  formule  pourrait  nous  donner  une  troisième  équation.  En 

efTet,  soit  V=  i = — - — e — = i-4-rcosx;  donc  x=qo”,  et  cosu=e; 
’ i — e cos  a J ’ 

donc  sinu  = (i — e*)‘  ; z=x-+-e sinx  = go*  -f- e;  donc  coss  =— c 

et  sini  = (i  — e)*.  De  ccs  valeurs  de  sinu  et  cosk  on  formerait  celles 
de  sinu,  sinau,sin3u,  sin/J",  etc.,  cosu,  cosau,  cos3u,  cos/,« , etc.  en 
fonctions  de  e,  les  valeurs  de  sin  nx  et  cos  nx  seraient  encore  bien  plus 
faciles  à obtenir. 


5a.  L'équation  z — 90"  -f- c donnera  l’anomalie  moyenne  qui  répond 
au  tems  de  l’une  des  deux  moyennes  distances  ; l’équation  2=370” — e 
donne  l'anomalie  moyenne  de  la  seconde. 

53.  Cette  autre  valeur  de  1,  et  la  valeur  1^=270”,  donneraient  une 
quatrième  équation  : j'avais  essayé  ce  moyen , il  m’a  paru  plus  long. 

En  différentiant  de  nouveau,  on  a 
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A cos  s -f-  a*B  cos  a z -f-  3*  cos3z  -f-  etc. 

= ~ (•*  + f «*  * +T  e’)+(e+i4  +f  ^ + 7e'+T *')  co*  “ 

— (ae‘  -+-  y «H-  ^ «*+  a3e9^  cos  aa  -f-  ^ e9-)-  ^ e'-f- — e'-+-  y e’^cos  3a 

— Q «*+  ^ «*+  j e")  COS  4a. 

Ici  nous  nous  trouvons  bornés  aux  e*  ; nous  l’étions  ci-dessus  aux  e‘; 
les  termes  ultérieurs  se  réduisent  à zéro. 


54.  Supposons  u et  : = o et  180%  et  l’équation  précédente  four- 
nira les  deux  que  voici  : 

a‘B -f-  4‘D  + 6*F  -f-  8*H  -f-  etc.  = — (3e*-+-  ioe*-f-  aie* -(-  36e*  -f-  etc. 
A -1-  3*C  -f-5*E-f-  7*G  -f-  etc.  sse-t-fo9  -f-  iSe5-}-  28e’  -f- 45e9  -f-  etc. 

Le»  coefficiens  de  À , B,  C,  etc.  sont  les  carrés  des  nombres  1, 
a,  3,  etc.;  les  coefficiens  de  a sont  les  nombres  triangulaires  1,  3,  6, 
10,  i5,  etc.;  dont  les  différences  premières  a,  3,  4j  5,  etc.  croissent 
uniformément  de  l'unité;  on  pourrait  donc  continuer  à l'infini  ces  deux 
équations,  ainsi  que  les  précédentes. 


55.  En  différentiant  de  nouveau  et  substituant  la  valeur  de  , on 
trouve 

A sin  z -f-  a’B  sin  az  -f-  3’C  sin  5z  -f-  etc. 

= (e  + e’+f  s+ïp.  e’)sin  a 

— (5e‘  + 31e4  -|-  . . )sin  au 

+ (8e9  + yf  e»+^  e'+^p-e’)  sin  3a 

-(fe,+¥e'+1re,+ )sia4„ 

+(^+^e’  + £^c’)sin5“ 

~(^s  + lc’ )s!n6“- 

Ici  nous  sommes  arrêtés  aux  sinus  6a,  ainsi  nous  avons  deux  termes 
de  plus  à chaque  différentiation. 


56.  Dans  la  supposition  de  V = 1 , nous  aurions  encore  deux  équa- 
tions; je  les  ai  négligées  pour  les  mêmes  raisons  que  ci-dessus. 
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Une  nouvelle  différentiation  donne 

Acose  -f-  a'Bcosaa  -f-  54Ccos35-4-  elc.' 


) 

+('+ï'’+T',+!?5''+iTî '•+•)»*“ 

— i e*-j-i  ] 8e4  -+■  e*-+-  — ^ «*-+• ^ cos  a u 

+ ^+^+72^e,+l^2Ze, )cos3tt 

— Qae*~^~  e*  ,a9°  e ' ^cos4« 

+ &S+^e’-h^e> )cos5  « 

— (TTe‘+^<-*’ )cos6« 

-f-  (^-  e’-f-  e’^  cos  7 u — (jj  e* ) cos  du. 

Nous  sommes  arrète’s  ici  aux  c*. 

Soient  u et  s = o,  ==i8o*,  on  aura 

a*B  + 4'D  + 6*F  -f-  8‘H  -+-  etc.  = — iae*—  i8ae‘—  ioo8e*  — 5564e* 


A-f-3'C -j-5,E+7<G+9lR-f-  etc.  =e  + 57e3+46ae!+ igyV-f-ôoSye*. 
Les  cinquièmes  différences  des  coefficicns  sont  ici  constantes  et  =7. 


57.  On  pourrait  donc  continuer  à l’infini  ces  deux  séries,  en  y ajoutant 
les  puissances  supérieures  que  j’ai  négligées.  Celte  remarque  curieuse, 
et  la  considération  que  cette  série  du  logarithme  n’avait  encore  été 
calculée  par  personne,  sont  les  raisons  qui  m’ont  engagé  à présenter 
ce  calcul  avec  tant  de  détail. 

Si  nous  continuons  de  difiërentier,  nous  aurons  encore 
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A sin  z -f-  a!B  sin  as  -f-  5*C  siu  3s  -f-  etc.. 

f i 9*5  « , 3go5  , . ai 585  664365  \ . 

— (e + * e’+  -fr-  «H-  -p-  «■+•  *’ + . . . ) « q « 

— (a3e*  + ^e*  +^e‘4-  ^ + )sin  au 

4.(iaW+iÿSAt.a5^2Çfi-.+. >i„5. 

>in4« 

+(èzfl.+^5tf-+^e, yxù5u 

— (^<?‘)sin8“+  (^«* )s'n9“> 


kr 


série  qui  pourrait  encore  donner  deux  équations,  en  supposant  V=i. 
Nous  aurons  ensuite 


A cos  z -f-  a*B  cos  as  + 3*  cos  3s  + etc. 

; ) 

+ (e+3f  )cosu 

— (47e*  H-  23a9«4  •+■  —*.-«*+ ^r^«* ) cos  au 


+1 

'■685 

588a5  . . 18 

< 4 + 

/ 

^225-44. 

43445  ,,n 

— \ 

^ a ^ 

+1 

/27a35  . 

1257057 

a5  * "T 

’ 1 

/1783a  , 

186497 

V” 

r 2*  ; 

— 1 

<7o585  c,\ 
\ a"  > 

) cos8«  -(*■ 

-e'-f-. 


216617 
— 3 — 


.^COs4« 
.^cos  5 u 


e * ^cosgu; 


d’o 


a'B  -+-  4'D  + 6*F  -f-  8*11  = — 48c* — 3oôo t><  — 40392e*  — 377993e' 
A-f-3sC-f-  5*Eri-7eGri-9*I  =eri-5i6e'ri-i  a35oc-'ri-i  1 a596e,ri-Ga4i95e’. 

Ici  les  différences  huitièmes  des  coctficiens  sont  1G0  ; les  différences 
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constantes  ont  monté  de  trois  degrés,  comme  précédemment  ; mais 
comme  nous  n'avons  qu’une  huitième  différence,  rien  ne  démontre 
réellement  que  cette  huitième  différence  est  constante,  d'autant  plus  qu’oit 
ne  voit  aucune  loi  entre  ces  différences  constantes,  qu’elles  étaient  de  i, 
puis  de  7,  puis  de  160. 

Rien  ne  nous  assure  donc  que  nous  puissions  prolonger  ces  deux 
équations,  comme  nous  le  pouvions  pour  les  précédentes. 

58.  Deux  nouvelles  différentiations  donnent 

a'B  -+-  4'D  -4-  6'F  + 8'H= — 193e* — 48352e* — 1 520064e* — 19661616e' 

A+3'C+5'E+7'C+9,I=e+4G474+3i  52674+59214616+576524064, 

ce  qui  complète  nos  dix  équations. 


59.  Eu  réunissant  celles  qui  ne  renferment  que  des  puissances  impaires , 


A+  C+  E+  G I=e+j4  +j4  + ÿ4  + je* 

A+3‘C+5*E+7*G+9,I=e+64  +154  +284  +45e* 

A+3‘C+54E+74G+9<l=+574  +4624  +1974*’  +60394 

A+3‘C+5'L+7*G+9,I=e+5iG4  -f-i235o4  +1  126964  +6241950» 

A+ j'G-(-5,t+7‘G +9'I=e+4047e+3i  52674+592 1461 0+576324060'; 


d'oit 


1 16541017  „ 355o8i 

1 — ^srr7e  • G = 

E = i^4-i^c+-S£3Le» 

640  â‘~3‘  ^ a'3. 3.  7 » 


_ 986023 
a".3.5  • 


C = !Z4  — -244  + -Z Ce7 
a4  128  ‘ u . 5 


353;> 


À-- 5 i.  -s 127 

H*  — «4  — 5^735  * 


?m>e> 

_ '74< 
a'i.3.5 


e*. 


Rassemblant  de  même  les  équations  qui  ne  renferment  que  les 
puissances  paires  de  e,  nous  aurons 


P 
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B-f  4D-4-  gF-f  i6H=  — ?e*—  \e*—  je’  — ge>, 


B+-  16D-+-  8iF-f  25611=  — \ e' — ~ e4  — 65  e* 


%■ 
' 4 


B-f-  6/,D+  729F-+-  4o96FI=  _5e._5z5e«_^3e«_54742e.} 

B-f  a56D-f  G56 1 F-fG5536H=  — 5 e-—  ~ e*—  — c‘—  — e«. 

404  1 0 


60.  Il  esl  visible  que  P , B , D , F , etc.  ne  peuvent  être  que  des 
fonctions  de  puissances  paires  de  e ; et  A,  C,  E,  etc.  des  foticlious  de 
puissances  impaires. 

On  eu  déduit,  par  l’élimination. 


96 


160 


B = _|e-  + ile4_3e,  + g2_e.> 


p =+r*+3i<H- 


. — e*. 
a'° 


66|7  .. 
a' . 5 . 7 ’ 


61 . Dans  tout  ceci  nous  avons  supposé  le  demi-grand  axe  = 1 , et 
les  logarithmes  hyperboliques.  Si  la  distance  moyenne  est  M,  il  suffira 
d'ajouter  à la  série  le  logarithme  hyperbolique  de  M.  Mais  pour  l’usage 
il  convient  de  donner  l’expression  du  logarithme  vulgaire.  Soit  donc 

^ " log.  hyp.  10  ’ 

R = 0.43429  44819  o3a5i  827G5,  etc., 
log  K = 9.63778  43’ >3  oo536  77817,  etc. 

( Voyez  ma  Préface  des  Tables  logarithmiques  de  Borda,  page  43-  ) 
Nous  aurons , eu  employant  aussi  le  log.  vulgaire  de  M , 


»> 


7 
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. f 3 , I * 1S7  , t74> 

+ (f- 8e  “B4c  ~7Tÿe 


3.5  ) 

2Z 


e»)  COS  JS 


I„6V  =loeM  + K ^ ^ jMl  v 

~VJ4o  a'*.3‘  a 1 . 3 .7  / 

l+^ng-W 


J 


Ga.  En  comptant  les  z du  périgée,  tons  les cocflicicns  totamc , à l'excep- 
tion du  premier,  auraient  le  signe  moins.  On  peut  mettre  les  puis- 
sances de  cos  z en  place  des  cos  ns;  on  aura  de  cette  manière 


] 


COS4 


+ 

1 5a3  « 

33773  8073773  \ 

a*. 3. 5 a‘.5.7  / 

( fyS  _t 

cos'a 

ti.a.3.5 

5.7  ) 

+ 

f 335o8i 

353.85.,  N , 

sj94*3*.5.7 

e as.3.5.7e /OS 

[- 

^*.5.7 

)*»•=  +G§^‘ 
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Celle  série  serait  plus  commode  à calculer  par  logarithmes , parce 
que  log  cosa  donnerait,  par  de  simples  additions,  toutes  les  puissances 
supérieures,  ce  qui  serait  beaucoup  plus  court  que  de  chercher  cosi  , 
cos  as,  cos5s,  etc.  Mais  les  coefliciens  des  puissances  de  e sont  beau- 
coup plus  considérables;  ensortc  qu’on  aurait  quelques  doutes  sur  la 
convergence  de  la  série.  Mais  cette  série  est  identique  à l'autre  et  donne 
la  meme  précision. 

J’ai  calculé  ces  expressions  de  logV  par  trois  méthodes  différentes 
qui  se  sont  trouvées  d'accord. 

Si  l’on  suppose  3=0,  on  doit  avoir  log(i-f-e),  ou 

log(i+e)  = K(e—  '-c‘+  le3  — W -h-  ■ ■ •=*=-  *■); 

en  rassemblant  donc  en  une  somme  tous  les  coeflicicns  d’une  meme  puis- 
sance  de  e , on  doit  avoir  la  somme  ==;=  — , ce  qui  sert  à vérifier  la 
formule. 

On  vérifie  d'une  manière  analogue  l’expression  du  rayon  vecteur 
en  nombres  calculée  par  M.  Oriani. 
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Dans  la  supposition  de  coss  = i ou  de  «=o  ; la  formule  se  ré- 
duit i-f-e. 


G3.  M.  Oriani  a donné,  pour  l’équation  du  centre,  la  série  suivante; 
il  a même  donné  l’expression  analytique  de  chacun  des  cocfficicns , 
ensorte  qu'on  peut  calculer  et  vérifier  un  coefficient  quelconque  indé- 
pendamment de  tous  les  autres  , ce  qui  est  un  avantage  très-précieux. 
.Voyez  les  Éphémérides  de  Milan  pour  i8o5. 


+ 773  e‘+^3e''+S^T57e,*)sin3ï 

& e,+ïÊr7e'‘)*'m5z  ■ 


i3 


( ’3 
\â\3 


■S^+g«'- 


+(k 


.< 

.7X5* 


a\3.5  ^ 

7Xv5e  a’ 

3^-7 

s 5957 

>64931 

364q563  , 

a'*.  3*. 7 

aPJ&.y  6 

79i3 

1 775',.. 

8acai 

3t.  5-7 

a" .3.5.7 

, 177337' 

' a‘*.3’  .5 

. . o35ai3o3 

eS+Wr 

e"  ) 5107; 

iGs 


, f 55S4o3  4745483  , _3a#is49_  ^ «;„R. 

é io66i9<)3  e"  )sinnz 

W*.3‘.S.7  a".5‘-7  ) 

(j**2bL  ei.  ) sia  ,<* 

^\u".3*.3. 7 a". 3*. 7. 11  / 

_/63o395,aJoL  e„\,iniI. 

Va". 3*. 5*. 7. 11  / 

/^8o65_  \ ; 

' \a'J.3.7.n  ) 


64-  On  diminue  un  peu  l'extrême  longueur  de  ces  calculs,  en  pré- 
parant d’avaucc  les  logarithmes  de  tous  les  facteurs  numériques  qui 
entrent  dans  ces  formules,  et  nous  les  donnerons  ci-après;  mais  l’opéra- 
tion est  encore  singulièrement  longue;  elle  offre  cependant  un  avan- 
tage , c’est  qu’on  peut  s’en  reposer  sur  un  calculateur  qui  sache  faire 
des  additions  et  chercher  un  logarithme  dans  les  tahles. 
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65.  Mais  on  abrège  bien  davantage  par  les  moyens  que  nous  allons 
indiquer.  Mettons  des  lettres  à la  place  des  coelfieiens  numériques,  et 
nous  aurons 

E = usinz  isinaz  -f-  csiu3z  -J-  dsia^z  -f-  etc.; 
de  même 

E'  = »sinz' -f-  isinaz'-f-  csin5z'-|-  dsia^z'  + etc., 

et  par  conséquent  E'— E,  ou 

AE=3asinj(z' — z)cosj(z'-f-z)  -f-  ai  si  n i (z' — z)cosi(z'-f-ï) 

-f-  3csin|(z' — z)cos|(z'4-z)  + etc. , 

ou  bien 

AE=aasin|  Azcos(z-f-jAz)  -f-  aisin-f  Azcosa(z-l-iAz) 

•+■  acsinfAzcos3(z-l-;  Az)  H-  etc.  « 

pareillement 

A E'—  aasin  £ Az  COS  (z'-j-i  Az)  aisin)  Azcos  a(z'-f-  J Az) 

-f-  acsin)  Azeos5(z'+)  Az)  -f-  etc. , 

et  par  conséquent 

AE  — AE'  = A’E  = + 4«sin*|  Azsin(z-)-Az) 

-f-4^sin’ïAzsiu3(z4-Az)+  etc.; 

•n  anra  de  même 

A’Ez=a(2sin{Az)5cosî(z-l-i-Az)  -f-  i(2sin j Az)3cos jfz-f-jAz)  -f-  etc.; 
et  ainsi  à l’infini,  en  augmentant  d’une  unité  les  exposans  de  a sin  j Az 

66.  Mais  il  suffit  des  premières  et  secondes  différences;  on  calcule 
A‘E  de  degré  en  degré,  à commencer  de  z=o;  pour  les  A'E,  on  les 
calcule  directement  de  3o  en  3o‘,  ce  qui  n’est  pas  long,  et  et  on  rem- 
plit la  colonne  au  moyen  des  secondes  différences. 

67.  Quand  z=o,  E=to;  quand  z — 180*,  E = o;  en  partant  de 
ces  deux  points,  on  arrive,  par  des  chemins  contraires,  à la  valeur  de 
E pour  go”;  on  trouvera  la  même  valeur  si  l’on  a bien  opéré,  et  toute 
la  table  sera  vérifiée  : je  l’ai  essaye  sur  Mercure,  avec  le  plus  grand 
succès. 
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68.  Si  l'on  veut  interpoler  ensuite  de  10  en  10'  de  s , on  le  fera  au 
moyen  des  formules  A'E  et  A*E,  qui  sont  alors  bien  plus  convergentes, 
parce  que  jAi  sera  de  5'  au  lieu  de  5o',  et  les  termes  décroîtront,  comme 
les  puissances,  de  j.  On  s’y  prendra  de  même  pour  la  table  de  V ou 
de  log  V,  et  on  aura 

A'log  V=a«sin)  A3sin(3-)-  j Aï)  -f-  a/»sin|  Aisina(ï+)Ai)  4-  etc. , 
A*log  V=4flS>n‘î Aïcos(s-1-Aï)  -f-  4^siu*i AïC0S2(ï4- Ar)  -f-  etc. , 

et  ainsi  à l'infini , en  doublant  les  coefiicicns,  augmentant  d'une  unité 
les  exposaus,  et  mettant  alternativement  sin(ï-f-  ) Aï),  et  cos(i-f-Ar). 


Plus  grande  équation  du  centre. 


6g.  E =ï — u-,  donc  dE  — dz — du;  en  supposant  d E = o,  on  con- 
clut dz  — du;  c’est  le  moment  où  le  mouvement  vrai  étant  devenu  égal 
au  mouvement  moyen,  va  devenir  plus  grand,  ce  qui  fera  diminuer  E; 
ainsi  la  plus  graude  équation  a lieu  quand  dz  = du;  mais  en  général 


du 

oa  a -£.  = V 


b( i — ero««)* (i — fconi)’ 

b » 


donc  lorsque  ^=i,  on 


■ -(■-O1 


O—»*)* 

aura  i — -ecosu  — (î — e')*  ; d’où  l’on  dre  cosu 
bien  , eu  développant  en  série 

COs«  = îe4-Hc‘4-H^  + n^e’  + !ïïV^e5  + elc. 


70.  On  a aussi  J = ~ = 1 » e*  Par  conséquent 

* (l  T—  i 

Z»  = (i-f.£>cosx)*,  ou  I-— <?cosx=(t — doue  cosx=- , 

et  en  développant  le  binôme  , 


cosjc=— je— Üe5  — i J~c5 


iïTïüe'—  etc. 


Ainsi  cos»  étant  une  quantité  positive,  tandis  que  cosx  est  une 
quantité  négative,  il  en  résulte  que  »<90*  et  x>go%  et  par  conséquent 

x = go*  + arc . sin  = i e 4-  U e*  + H tï  ^ + etc.=go*4-arcsin=/» , 
u = go*  — arc  .sin  = ^ e + J f e3  -f-  ï f A c5  -H  etc.=go*— arcsin=n. 

ni.  Mettez  pour  ces  deux  arcs  leurs  valeurs  en  puissances  de  leurs 
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1 .a. 3 


• clc.  ; 


sinus,  el  vous  aurez 

i 77,1 

x—  «=,»  + -_  + elc. 
on  a d’ailleurs 

s — x=esinx=  esin(90*4-arcsin=»î)=ecosarcsin=:)n=e(i m')*. 

En  exécutant  ces  calculs  et  ordonnant  par  rapport  aux  puissances  de  e 
on  aura  enfin 

z - u = E =ae  + ^+-^3  e’  4-  elc. 

4»  1 5iao  r aa^b  -T-™» 

Mais  avec  u el  x trouvés  ci-dessus,  on  peut  calculer  z=x-(-esinx 

L 

et  z — u;  il  suffit  même  de  x,  car  tangi«  = ^~fy  tangjx,  on  a 
donc  E=z — u. 

7a.  De  l'équation  E on  tire,  par  le  renversement  de  la  série 


de 

et  de 
on  lire 


irs 

â“.3.5L  3^5.7. 9 E ~ e,e- > 

2^-5e'-e.c.. 


u = 90*  — | e — ^ e3  — ZpLc5 
J 4 a’  a,sT5 


* *7 


: = 90*  + ? e 4-  ^5g  e5  + es  + !«?ZZ  ^ + etc. 


C’est  l’anomalie  moyenne  qui  a lieu  à la  plus  grande  équation;  mais 
on  aurait  plus  d’exactitude  en  cherchant  x par  l'équation  primitive 
cosx=:—  ,e  ï I e3— 'ïf  T^e^-f-etc.,  qui  peut  se  continuer  à volonté; 
. ensuite  taug^x=j=^;  tang*i«=(i=f)  lang.  ; ,x  . s==at  + esinx 
et  E ;=  z — u. 

Les  valeurs  de  cos  u et  de  cosx  (69  et  70)  donneraient,  en  fonc- 
tions de  e,  les  valeurs  de  sin*^«,  cos*i«,  tang*i«,  sin’^x,  cos^x 
tang'jx,  desquelles  011  tirerait  celles  de  k,  x,  s et  E. 

Ces  formules  peuvent  être  utiles  quand  on  a trouvé  par  observation 
la  plus  grande  équation  E,  comme  nous  allons  bientôt  l’exposer. 


ÉQUATION  DU  CENTRE  PAR  L’ANOMALIE  VRAIE , 


.24  37.30.  7,09 
.23  36.21.21,79 
.22  25. 12. 36, 5b 
.21  24.  3.5i,ai 


33 5>S'  ,.8. 

9 I.40 *30,01  , o 

20.37.35,32 
0.17  I io.9o.5o,o3 
o.  1 1>  18.20.  4>7^ 


17.11.19,44 
0.1 4 16 . 2.34,14 

o.io  14.55.4^,84 
0.12  i3.45.  5,54 
0.11  12. 36.  18, a5 


0.10  11 .27.3a,o5 
10.18.47,65 

9.10.  a,36 
0.07  j 8.1. 17,07 
0.06  6. 5a. 31,77 


o.c5  5.43.46,48 
0.04  4*35.  1,18 

o.o3  3.26.^5,89 
0.0a  a. 17.00,59 
0.01  1.  8.45,29 
0.00  o.  o.  o, co 


o.58.i3,88 
0.50.43,07 
0.43.4* ,82 
0.37 . i3,o3 
o.3i . i5,64 


0.05.49,57 
0.20.54,70 
o.i6.3i, .3 
0.12.38,64 

o.  9.17,20 


12'  53'  73 
12.20,91 

1 1 .48,24 

n.15,73 

10.43,37 

10. 1 1 , i5 

9.39,05 

0.35,33 

8.  3,46 

7-3i ,81 
7.  o,s5 
6.28,79 
5.57,3g 

3i 

5.36,07 

4.54,83 

4.33,63 

3.52,49  3, 

3.31,3g 

3.5o,34 
„ 3i 
»-'9, 33  U 
1.48,33  2* 
'•'7,37  3o 
°-4M>  3C 
o.i5,47  3 


DifTer.  Diffï-r. 


18'  20*29 
16.1t, Ci 
'4- 13,5g 
13.35,73 
10.47, 5i 


9.18,46 

•r.58,oq 

6.45,93 

5.4i,3i 

4-44,36 


3.54  o3  ,, 
3..0  06 

3.33  03 

1.59  45  °-3a-57 
..3?  g3  °'a7,:>2 


1 . 9,01 
0.50,37 
0,35,39 
o.a3,63 
0.14,87 


. 8,60 
• 4,4o 
. 1,86 
. o,55 
o.  0,07 
o.  0,00 
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ÉQUATION  DU  CENTRE  PAR  L'ANOMALIE  MOYENNE  , 


o.aô 

e.a4 

o.u3 

o.aa 

0.21 


Différent:. 


DilT. 

a'. 

+ 


a83a5'37'47 

27.18.20,00 

a6.11.  1,46 

a5.  3.33, 
a3.55.58, 14 


o.ac 

O.  Il) 

0.18 

0.17 

0.18 


aa . 48 . 1 6 , 88 
ai .40.a9.Ga 
ao  3a .36,65 
19.34.38,23 
i8.i6.54,65 


c.  i5 
• >4 

o.  i5 
o.  ta 
o.  1 1 


o.  10 
o.cq 
c.cH 
0. 07 
0.0G 


17.  8.afi,a3 
16.  o.i3,aa 
.01 .55,95 
.43.34,72 
>a-35.  9,79 


11.a6.41 ,4g 
10.18. 10, i3 
9.  9.36,00 
8.  0.59,40 

6 . 5a . ac , 64 


o.oô 

0.04 

o.o3 

0.0a 

O.CI 

0.00 


5.43.40,04 
4.34.57,88 
3.a6. >4,4' 
a.i7.3o,il 
1.  8.45,35 

0.  o.  0,00 


■7'  *4" 47  , 
.7.21,54^ 
.7.28,36  b 
.7.34,96 


07 

,8a 

6,60 


.7.41 ,a6 
.a6 


6,3o 


5,i6 

4,84 

4,5.9 

4,26 


-7-47, * 
.7.5a,< 
.7.58,42 
.8.  3,58 

i.8.  8,4a 

.8.i3,oi 

3,37 

3,o6 
a, 77 
3,47 
a,  16 


.8.31 
.8.24,93 

.8. 28, 3c 

.8.3i ,3G 
.8.34,i3 
.8  36, 60 
.8.38,76 

1,84 

.8.40,60  1 

i,56 

®-44,34°;6a 


6,00 

5,7* 

51 5,45 


4»aa'  39"  63 
4.  2.20,91 
3.42.57,43 
3.a4. 19,64 

1 <5.28,06 


2.49.23, i5 
a.3o.  5,36 
2.17.35, 1 1 

2.  a. 5a, 8c 
1.48.58,82 


.35.53,55 
.aô. 37,3i 
1 . la. io,43 
1 .33,aa 
o.5i.45,94 


0.43.48,87 

0.34.42,24 

0.27.26,35 
o.ai.  1,10 
o.i5. 26,97 


o. 10.40 
o 6.5a 
0.  3.5i,97 
o.  1.43,19 
o.  0.25,78 
o.  0,0c 


te.  , 


Digitized  by  Google 


CHAPITRE  XXI. 


POUR  DIFFÉRENTES  EXCENTRICITES. 


Diir.  n,n\ 


DifT.  Diff.l  DifF.Diff. 


e sin5s.  i"".  a*.  1 »in6*.  i"**-  a*.  S11171.  i,r“.  a*.  sin8z.  |i,r**. il  sin^z.  I Limez.;  nniaz. 


a5  3'  34*40 
a4  a. 55, 80 
a3  a.aa,8S 
aa  1.54,08 
ai  i.3i,5fi 


38"  60  r"  OC 

37*8^  ' 

3Æ<.<6 

■9.4.9 3,93 

iG,o53'^ 

\1’Ï0Î 

8$a>-6 


5-°5!’a3 
3,8a  '*a5| 

a,8i-.- 

a,o3  °'7® 


l£kj 


O. OC  J 


' o" aa  a* 'a,b'4fo5o.8S 

10,22  - * .?  j,|Q  * 

2-g  :ë 

G. 66  5:o7,-9' 

S.ag*’37  44  °*47 

::gse  ::S;|ÏS 


- 1 - - 

0,08 

o,o3 

o,o5 

0,01 

o,o3 

0,0c 

o,ca 

0,0c 

0,00 

0,01 

0,01 

0:3  °*oa 


TABLE  D’INTERPOLATION. 

A*  I AJ  I A» 
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o.ar> 

c.»4 

o.a3 

O.A9 


68400.0 

62997 


SfeSïE* 

4734.0 


0.91 

0.90 

O.ig 


O.  18 
O.I7 

C.  Ib 


0.13 

O. 

O. 


\Wi 


Const . 

+ 


540a . 3 

5.75.5 


353a 1 .0 
3i 

378846 


A' 


A* 


0.  la 
0.11 
o.  10 


o. 09 

0.08 

0.07 


O 06 

0.03 

0.04 


o.o3 

0.09 

0.01 

0.00 


44.93 

4375.4 

■ 4033. a 

0839 , G 
*>°7-7 

3386.3 

3.G5.4 
.8387:9  “^5-° 
3735.0 


•j449^-3 


1087.  .0 


88o3.4 

6q54.3 
53a3 . 4 


3910.4 

37.5.1 

1737.4 


977-1 

434.1 

108.4 

000.0 


3386.4 
3067 . 6 
. 849 . . 

1653.9 

■4>3.c 

1 ig5.3 
977-7 

760.3 

543.0 

3a5-7 

108.4 


336.8 

aa6. 1 

aa5. 4 

334.7 

323 . 9 

333.3 

333  6 

331.9 

331  -4 

330-9 

330.4 

330. 0 

319.5 
a. 9. 1 

a.8.8 

3.8.5 

3.8.3 


»'7-9 

317.7 

3.7.6, 

3.7.4 

317-3 

3.7.3 

317.3 


COS  l 

+ 


1060316.1  , , 

'°'9734.«£fi-I 


97001  b*,  c 

93807. 


A' 


40718.8 

40946. 

4.163.9 

4.369.6 

4 1 56b . 1 

4'75a.6 


896007 . I 
855o37-5 
8.3971.4 


773318.8 
7303& 
68819 


6 o35^9 . 8 
56.003.5 


5.8337.5 

475555.3 

43a665.s 


II 


43353.3 

43400 . 
42537.5 

43664.8 

43783.3 
43890. 

43987.9 

43075.9! 
43i54.V 

43aaa.5 

^°a^-8  45381., 


389677.3 
34960. .4 
3o3447.5 


43569.3 

'asf&s'o  43398.6 

SÊtgSs 

00000.0  ^ ^ ' 


A" 


037  5 

337.3 

316.9 

306.7 

96.5 

.86.5 

176.7 
. 66 . g 

57.0 

147.1 

137.3 

137.3 
1 17.5 

107.7 

97-9 

88. c 

78.3 

68.4 

58.6 
48-9 

3g.  a 


10.3 

10.3 

10. a 

10.3 


9.8 

9.8 

.9-9 

.9-9 

9-9 

9-9 

9.8 

9.8 

9.8 

9-9 

9-8 

9-8 

9-8 

9-7 

9-7 

9.8 


=9-4  „ „ 

,9’5  II 

9'7  9-7 


1 q5848. 8 

1 8 . 049 . 4 

166765.7 

153008.7 


109788. 

137116. 

u5ooo.5 


io345o.- 

91475 -1 

8ao83.. 


7338. .8 
60078 . 1 
54479.3 


A' 


'4799-4 

14283.7 

10757.0 

1 3a 19. 8 

13673.6 

tai 1 S . 8 

11549.8 


P'X: 


193.2 

9801 .6 


9303. 

8598.9 


46491.6 

3q 1 a 1 . 2 

32373.3 


a6a5a.q 

30764*7 

*5913.7 


1 1700.3 
8i3o.6 
5ao6.3 


2929.7 

i3oa.5 

3a5.8 

coo.c 


7987.6 

7370.4 

8747-9 

6.30.4 

5488.3 
485a • o 

4213.4 


5.5-7 

5a6-7 

537.3 

547.3 
556.8 

5S6.o 

574-7 

583-9 

5go.6 


A* 


797-9 
7 004.8 


35S3.-7  645.4 


3934 

3376.6 

1637.2 

976.7 

525.8 


6.1.3 

517.3 

623.5 

637.5 

бза. 

бзб. 

639.6 

542.7 


647.7 

649.4 
b'5o . 5 
65o.g 


.0.5 

10.0 
g.6 

9-a 

8.7 

8.3 

7-7 

7.0 
6.9 

6.5 

5 9 

5.3 

5.0 

4-7 

4.0 

3 4 

3. 

=-7j 

a.3 


0.4 


cos  3 z 


45553.o 

40474.3 

30768.5 

3.435.2 


ëïîM 


37433.5 

23783.0 

30458.7 


17450.9 
.4745.3 
i3a8.  1 


10185.0 
83o. .3 
6661.8 


535o.q 

4o53.5 

3o5o.3 


A' 


399' -7 

365 1 .5 

3323.3 

3007 . 8 

3700.6 

24.7.3 


35 1.6 


3143. 1 


3237.3 
.566.5 
1 o5o . 8 


66a.  5 
383.8 
196.7 


83. 

a4-7 

3. 


.883. 
63g . 

■4'°. 9 

1 198.4 

1002.3 

8s3.o 

660.7 
5.5-7 

388.3 

378.7 
187.1 

1.3.6 


340.3 
3s8.a 

3.5.5 

3oa.s 

288.4 

374.1 

359.4 


58 


i 


31 

3.1 


1=44- 

328.6 

213.5 

196.1 

'79- 3 

63.3 

146.0 

1=7-4 

109.6 

91.6 

73.5 

55.3 
36.8 
.8.5 


10.4 

10.9 

1 1 .4 

. 2 ,c 

13.7 

13.3 

13.8 

14.3 

.4.7 

.5.3 

.5.6 

.6. 1 

16.4 

16.8 

17.0 
.7.3 

17. G 

.7.8 

18.0 


.8.1 

.8.3 

.8.4 

.8.3 
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Logarithmes  constant  pour  ï équation  du  centre. 


Facteurs 

constans. 

Logarithm. 

Puisse‘ 
de  e. 

1 

+ a*-  r* 

- fi»1 

+ r* 

R* 

5.3733605. 
5 . 4309402 . 
5.1300004. 
4.482706s. 

5 

7 

9 

n 

s in  5; 

+ R* 

_ ifci  R* 

+ 4P  R* 

— R" 

»"  >3*5.7 

5.4193804. 
5 56‘i4883. 
5.41 533 i5. 
4. 8g 58309. 

6 

8 

10 

12 

sin  6x 

+ jh'&  R’ 

+ R' 

5.4804378. 
5.6855748, 
5 . 5603706 . 

7 

9 

■1 

B 

I »5<1°3  R» 

+•  Tî»FÏÏ  n 

_ -iiiiilL  R” 

4-  Ji±Ls5<>’  R» 

5.55iso4o. 

5.8388836. 

5.7604853. 

8 

10 

12 

sin  8: 
aingi 

+ w 

R* 

•i7.5*.7  n 

5.63g539q. 

5.961782D. 

9 
1 1 

4.  R* 

“ a,a.3*.s.7 

. R* 

••‘.S*. 7.1» 

Ü.7I37982. 

6.0944548. 

10 

12 

sin  îos 

. S3o3gS.»ict  Jî  • 

5.8c36ia3. 

il 

3 

4.  R" 

1 11 

S.895844°. 

1 

12 

1 

sin  12: 

+ 

+ 


Facteurs 

conatam. 


| + 

+ 

I +■ 


+ 

+ 

+ 


Logarith  m . 


3 R 

i H'I 

4 R„ 

'rh  R 

R 

n” 


s* 


5.6i5455i . 
|4-7> a365 1 . 
<4.o3i  is3g. 
3.6803965. 
3.54i40^5. 
3.4ai365o. 


Puiss" 

de  e. 


3 

5 

7 

9 

1 1 


5 R' 

ü R' 

M 

S&A  H 


3.41 i335i , 
4.9756066. 
4.2615738 
5.1874711 
3.3o54ioo 
3. 1883530 


14  Ri 

R 
R'| 

mi  a- 

• s ■ 


I 


5.34,91871 
5.i4i7‘3S 
4.5838787. 
3. 5i4o867 
[3 . U43978S 


Tt^7r*| 


5. 34499 11 
5 . 2875604 
4 . 868 1 85q 
4. 0666218 
3.474546o 


2 

4 

6 

8 

10 

12 


8 

10 

12 


sia  3t 


sia  4& 


R*  est  ici  le  rayon  en  secondes,  dont  le 
logarithme  est  celui  de  — — j. 
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j.  Logarithmes  cons  tans  pour  les  logarithmes  du  rayon  vecteur. 


Facteurs 
cons  ta  ns. 

Logarithmes 
de  ces 
facteurs. 

Puisa** 
de  e. 

Facteurs 

constans. 

Logarithmes 
de  ces 
facteurs. 

Puis*/’ 
de  e. 

4-  i K 

■4-  AK 

4-  n K 

4-  tAï  K 

0.0357143. 
8 . 1 3s6343 . 
7.6555i3i. 
7.3a64544. 

2 

i 

8 

4 . K 

4 | k 

HK 

9.6377843. 

rssiü: 

0. 1301455. 

a 

4 

6 

8 

-4-  K 

— i K 

— t:  K. 

— jSz  K- 

— riHfcK- 

g. 6377843. 

9.2Il8l56. 

7 . 83 1 6o43 • 
7.7770456. 
7.4880719. 

1 

3 

5 

7 

.9 

COIS 

4 . K 

- i K 

+ f K 

- K 
4 

9 . 6377843 . 
0 . 0357243 . 
o. 4067032. 
0.7713676. 
2. i333o88. 

■ 

3 

5 

7 

9 

COS  Z 

+ I K 

— ti  K. 

4-  p K. 

- îlî  K 

9.5128456. 

9.2989658. 

8.3087256. 

7.7858468. 

2 

i 

8 

cos  az 

4 1 K 

— 

4 Y K 

- k* 

9.8138756. 
0.4724169. 
1 .0070001 . 
1 . 4904386 . 

2 

4 

6 

8 

C05*  2 

4-  «K 

— nîî  K 

+ -ri—  K- 

- 

9.4880200. 
9.4170651 . 
8.7Qu5o3a. 
8.0971837. 

3 

5 

7 

9 

cos  3 z 

4 f K 

_ Çk 

4 K 

- KfH^K 

0.0500820. 
0.9107856. 
1 .0621282. 
a. 1371684 

3 

5 

7 

9 

COS3  z 

4-  Ü K 

— 

4-  K- 

9.5067714. 

q.5443340- 

9.1182853. 

4 

6 

8 

C0s4~  | 

4 H* 

T-  K 

4 ^ K 

0.4098614* 

1 .3847474. 
2.0915502. 

8 

COJ*  2 

4 îtf  K 

— V,.  K 

4 fâK 

9. 55oio6o. 

9 II  i*7™- 

9 . 3787008 . 

5 

7 

9 

co» 5c  | 

4 W K 

0.7542260, 
1 .7861433. 
2 . 6043988 . 

5 

7 

9 

COS6  Z 

± iffiît 

9 . 6092724 • 
9.8071674* 

6 

8 

cos  62 

|t  4i 

1 . 1 i442a7-5 
a. 2233740. 

6 

8 

cos6  z 

4 mif-i  j> 

9.6795012. 
9. 9401 636. 

7 

9 

C0572 

l±aüi 

1 .4856812. 
2. l824502. 

7 

9 

cos7  z 

4 SHIK 

9.7579008. 

8 

co»82||4 

1 . 7559663 . 

8 

cos’  z 

4 K 9 .8425860.  g cos  91 

4«^K 

a.a5o8a5o. 

9 cob®  z | 
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78.  La  table  74  servira  à trouver  la  se'rie  de  l’équation  du  centre  pour 
une  planète  quelconque  dout  l’excentricité  ne  passera  pas  0,26  ; mais 
il  sera  nécessaire  de  tenir  compte  des  secondes  différences  et  même 
des  troisièmes,  si  l’ou  voulait  une  précision  plus  grande  que  celle  d’un 
dixième  de  seconde  ; mais  jamais  ou  ue  pourra  tout-à-fait  répondre 
des  centièmes. 

Supposons,  par  exemple,  qu’on  voulut  l’équation  du  centre  pour 
Mercure,  en  supposant  l'excentricité  o,2o55i3a5;  la  table  donnera 
pour  0,20,  les  quantités  qui  forment  la  première  ligue  du  tableau 
suivant  ; 


16' 88 

a*  49'  a3*  i5 

a9' 

3*77 

5' 4. 

*7 

1' 

1a 

* 

i5'gi 

3' 63 

0*84 

o"ac 

o'o5 

+ 37. 

'9.°7 

+ 9.25,06 

+2 

28,70 

+ 39 

79 

+ 

10 

.75 

-+-  ».9a 

+0.79 

+o,a« 

+0,03 

-+•  0. 

0,78 

— 0.  5,86 

— O. 

3, 14 

— 1 

27 

— 

0 

•'.fi 

— O,  l8 

—0,05 

—0,09 

— 0,0! 

0,00 

-t-  0. 

o,oa 

— 0.  o,o3 

+0 

0,06 

-f»  0 

o5 

+ 

0 

,oa 

4-  0,01 

+0 , 0 1 

0,00 

0,0. 

o,co 

| u3.a5.36.75 

2. 58. 4a, 3a 

3t. 

29.39 

6.  ao 

44 

j: 

aa 

,38 

18,66 

4.38 

1,04 

o.a.1 

0,07 

jg.  Il  ne  reste  plus  qu’a  trouver  les  parties  proportionnelles;  et  d’abord 
on  cherchera  la  correction  pour  o,oo55t5a5  ou  o,55i325,  en  multi- 
pliant par  ce  facteur  les  premières  différences  de  chacun  des  termes. 
On  formera  ainsi  la  seconde  ligne  du  tableau.  Ces  premières  différences 
sont  toutes  additives,  parce  que  tous  les  termes  croissent  avec  l’excen- 
tricité ; c’est  le  contraire  pour  les  secondes  différences  , quand  les  diffé- 
rences premières  vont  en  croissant.  On  abrège  je  calcul  au  moyen  de 
la  petite  table  d’interpolation  de  la  page  % ; avec  la  fraction  o,55 , 
entres  dans  la  table  , et  vous  y trouvères  pour  facteur  des  A’  ou  se- 
condes différences  0,122  qui  vaut  j à fort  peu  près;  ainsi,  il  faudra 
prendre  j de  la  seconde  différence,  et  le  retrancher  si  les  différences 
premières  vont  en  croissant. 

Pour  le  1"  terme  A’  = — 6' 20  dont  le  huitième  est  +-  0*78. 


Pour  le  2*  terme  A*  = — {—  49 - 89  dont  Ie  i est — 5.86. 

Pour  le  5*  terme  A’ =-+-25.i5 ï — 3.i4< 

Pour  le  4*  terme  A‘=-+-  10.17 ï — l-a7- 

Pour  le  5*  terme  A’  — -+-  3.68.......  £ — 0.46. 

Pour  le  6*  terme  A*  = -+  1.26 j. ....  ... . — 0.18. 

Pour  le  7*  terme  A*  = -+;  0.42 i — o.o5. 

Pour 


.'r'--' 
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Pour  le  8'  terme  A*  = -f-  o.t3 £...".' — 0.02. 

Pour  le  ÿ terme  A‘  = -|-  0.04 £ — 0.01. 

Pour  le  io*  terme  A*=  0.00 £ 0.00. 

80.  Pour  avoir  e’gard  aux  troisièmes  différences  , on  cherche  dans 
la  table,  le  facteur  o,o5g  ou  environ  0,06  qui  doit  multiplier  les  troi- 
sièmes différences , et  le  produit  est  additif  quand  les  secondes  diffé- 
rences vont  croissant. 

Ainsi,  pour  le  1"  terme,  les  A*  croissent  de  o,3o  ; c'est  la  valeur  de 
A’;  or  o,3  X 0,06  = 0,018  : j’ajoute  le  produit  au  premier  terme,  qui 
devient  a5*  2 5'  56', 75  sin  z. 

Pour  le  2*  ternie , les  secondes  différences  diminuent  de  0,46  ; j’ai 
donc  à retrancher  0,0286  = o,o3,  et  le  second  terme  sera  — 2*58' 
42*, 3a  sin  25. 

Pour  le  3*  terme,  les  secondes  différences  augmentent  de  1,00,  c’est 
donc  0,06  à ajouter.  Le  troisième  terme  sera  -+•  3i'  29', 3g sin  5s. 

Pour  le  4*  terme,  les  A*  augmentent  de  o',g,  c’est  donc  o,o54  à 
ajouter.  Le  quatrième  terme  sera  — 6'  20’, 44  si'1 4S- 

Pour  le  5*  terme,  les  A*  augmentent  de  o',4 ; c’est  0,024  “ ajouter. 
Le  cinquième  terme  sera  -f-  1 '2 2', 38  sin  53. 

Pour  le  6*  terme,  les  A*  augmentent  de  0,24  j c’est  0,014  ® ajouter. 
Le  6*  terme  sera  — i8*,66sin6î. 

Pour  le  7*,  les  A*  croissent  de  o,i5  ; c’est  0,078.  Le  septième  terme 
sera  4*>38  sin  73. 

Pour  le  8',  les  A'  croissent  de  o,o3  ; c’est  0,00.  Le  huitième  terme 
sera  — i*,o4sin8z. 

Pour  les  g et  to’,  les  différences  sont  insensibles;  ces  termes  seront 
-f-  o’,25sin93  et  — o',oj  sin  10 s.  Rassemblant  tous  les  termes,  l’équa- 
tion de  Mercure  sera 

23’. a5'. 36'. 75 sin 3 — 2*. 48'. 5a*. 3a sin az  -f-  3 1'. 39’. 3g  sin  3s 

— 6'-.  20'. 44  sin 43  -f-  i'.22*.58  sin  5z  — i8'.66siu5z  — f—  4' . 38  sin 73 

— i'.o4sin83-j-o'.25  sin 92  — o".07  sin  103. 

11  n’est  aucune  planète  connue  dont  on  ne  puisse  ainsi  trouver  l'équa- 
tion d’une  manière  plus  abrégée  que  par  aucune  formule. 

81.  La  même  table  peut  servir  h trouver  la  variation  séculaire  de 
lequaiion,  quand  on  connaît  celle  de  l'excentricité.  La  plus  forte  de 
a.  9 


Digitized  by  Google 


<36  ASTRONOMIE. 

ccs  variations  est  celle  de  l'excentricité  do  Saturne  ; elle  ne  va  pas  tout- 
à-fait  à 0,000262 , ou  0,0262.  Nous  chercherons  les  parties  proportion- 
nelles pour  0,0262;  et  comme  l’excentricité  est  o,o562a3,  nous  aurons 
à multiplier  par  — 0,026,  les  différences  i*.8\4o*.98  , 4'. 42'. 98; 
2°*.  27  , t'.48,  o*.  n , o'oi  que  fournit  notre  table  entre  o,o5  et  0,06; 
le  facteur  de  A‘  sera  o,og5,  celui  de  A3  o,o55,  mais  ou  pourra  né- 
gliger les  A’  ; en  tout  cas , on  fera  pour  la  variation  donnée  d’excen- 
tricite , les  mêmes  calculs  que  nous  avons  faits  ci-dessus  pour  l'augmen- 
tation o,o55. 

82.  Le  calcul  serait  tout  semblable  pour  l’équation  du  centre  qui  a 
1 anomalie  vraie  pour  argument. 

Il  est  encore  tout  pareil  pour  le  logarithme  du  rayon  vecteur.  La 
table  (y5)  donnera  d’abord  pour  l’excentricité  0,20  , les  quantités  qu’on 
voit  dans  la  première  ligne  du  tableau  suivant  : 


0.43G43. 5 
4*  2480.6 
— 24. c 
+ o.c 

c. o855537. 5 
-f-  39681.3 
4*  2 4-5 
-f*  0.6 

127116.3 

+6986.7 

- 69.6 

— 0.6 

33782.0 
+aoi3. 1 
— 43-° 

+ 0.8 

4918.4 

+563.5 

— 17.2 
+ 0.8 

B 

ES 

56.8 
+ 13.3 
— 0.7 
+ 0.0 

14.6 

+ 3-9 
— o.3 
+ o.a 

37i] 

-f- 1 . c 

0.0 

0.0 

0.46 106. 1 

1 34o3a. 8 

25753.3 

547 1 . 5 

îaoo.u 

a86.a 

68.4 

SB: 

Pour  avoir  la  seconde  ligne  , on  multipliera  les  A'  par  la  fraction  d’excen- 
tricité o.55i325;  toutes  ces  corrections  sont  additives  comme  pour 
l’équation  du  centre. 

Pour  teuir  compte  des  secondes  différences , on  prendra  le  j de  la 
seconde  différence  avec  un  signe  contraire. 

Pour  tenir  compte  des  troisièmes  différences , on  prendra  les  jfç  de 
ces  différences,  en  leur  conservant  leur  signe. 

Ainsi  le  logarithme  du  rayon  vecteur  pour  l’excentricité  O.o55i3a5, 
sera 

-{-0.46106.1  4-0.0878243.90053  — i34o3a.8cos23  4-  25753.9005 3z 

— 5471 .5 cos 4-  4-  1 a3o . 2 cos 5z  — 286.2  cos 62  4“  68.4  cos 7a 

— i8.4cos83  4-4‘5cos9z  ; 

et  pour  avoir  le  rayon  vecteur  de  Mercure,  il  suffira  d’ajouter  au  terme 
constant  le  logarithme  9.5878221  qui  est  celui  de  la  distance  moyenne. 
Les  tables  (73,  74»  75)  serviront  à calculer  directement  l’équation  du 
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centre  et  le  logarithme  du  rayon  vecteur  pour  une  excentricité  quel- 
conque qui  ne  passera  pas  0.26. 

Ces  tables  montrent  encore  quelles  puissances  de  l’excentricité  il  est 
permis  de  négliger  pour  uu  degré  donné  de  précision. 

83.  Dans  les  recherches  précédentes,  entreprises  uniquement  pour 
arriver  aux  calculs  de  la  marche  inégale  du  soleil  dans  son  ellipse, 
nous  avons  pu  sans  aucun  inconvénient,  et  pour  plus  de  simplicité, 
supposer  le  demi-grand  axe  = 1 , et  nous  en  ferons  de  même  toutes 
les  fois  que  nous  parlerons  du  soleil  : alors  le  demi-petit  axe  b et 
l’excentricité  e étaient  des  fractions  décimales  du  rayon  du  cercle  cir- 
conscrit. Nous  les  avons  exprimées  par  le  cosinus  et  le  sinus  de  l’in- 
clinaison d'un  cercle  dont  l’ellipse  était  la  projection  orthographique  ; 
mais  sans  recourir  à cette  projection,  nous  pouvions  trouver  ce  même 
angle  dans  la  figure  1 3. 

84.  Par  la  propriété  de  l’ellipse,  SD=i.  Le  triangle  rectangle  DCS 
donne  CS— sinCDS=sin»;  CD=cosCDS  = coss.  SD  est  aussi  la 
distance  moyenne  de  la  planète  à son  foyer  ; c’est  la  moyenne  arith- 
métique entre  toutes  les  valeurs  possibles  de  rayon  vecteur  V=i-|-ccosx. 
Quand  x=go*,  cosx=o,  V=i,  ce  qui  a lieu  quand  la  planète  est 
à l’un  des  sommets  de  son  petit  axe  : or,  dans  ce  cas,  il  est  évident 
que  CDS  est  l’angle  dont  le  sinus  est  égal  à l’excentricité , et  que 
e=sine=sinCDS;  CSD  est  l’anomalie  vraie  pour  cet  iustant,  et  cette 
anomalie  est  90*  — s,  ou  270* elle  est  comptée  du  point  A,  qui 
est  celui  de  la  plus  grande  distance  ; en  effet,  soit  x=o,  V=i-f-e. 

Soit  x=s=  180°,  on  aura  V=i — c,  ce  qui  sera  la  plus  courte  dis- 
tance; elle  a lieu  au  sommet  P du  grand  axe. 

85.  Les  deux  intersections  du  grand  axe  avec  la  courbe  s'appellent 
apsides. 

Le  mol  «4'î  signifie  courbure,  voûte,  circonférence  d’une  roue. 

L’apside  éloignée,  ou  supérieure  de  l'ellipse  solaire,  s'appelle  apogée 
(a-ffo  j-üç,  loin  de  la  terre.) 

L'apside  voisine,  ou  inférieure,  s'appelle  périgée  (rUf'i  y»;,  près  de 
la  terre.)  Dans  une  ellipse  dont  le  soleil  occuperait  l’un  des  foyers  , 
l'apside  supérieure  se  nommerait  aphélie , ( œiro  rÀ/ou  ou  a<p'  sAio u , loin 
du  soleil.) 
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I.’apside  inférieure,  périhélie,  itif't  iiÀ/au , près  du  soleil. 

Pour  les  ellipses  dont  la  planète  Jupiter  occupe  le  foyer , on  a 
dit  apojave  et  périjove ; mais  on  a reproché  à ces  deux  expressions 
d'être  composées  d’un  mot  latin  et  d’une  préposition  grecque.  C’est 
aussi  pour  des  raisons  semblables  que  nous  n’avons  pas  osé  risquer 
apozénil,  pour  distance  au  zénit. 

86.  Supposons  maintenant  l'anomalie  vraie,  ou  l’angle  au  foyer  =90'. 

Le  rayon  vecteur  V = c°-  ' devient  cos*  c à cause  de  cosu  = o. 

J 1 — sm  » coj  u 

Ce  rayon  vecteur  SE  est  donc  une  troisième  proportionnelle  aux  deux 
demi-axes,  et  l’on  a 

SD  : CD  ::  CD  : SE,  ou  1 : cos  s ::  cos«  : cos*  1 = SE; 

SE  est  le  demi-paramètre.  Dans  l’origine,  le  diamètre  était  la  droite 
qui  partage  la  courbe  par  le  milieu.  Le  paramètre,  i zt <tfà  tw  SictufTfov, 
une  droite  parallèle  au  diamètre.  Ce  que  nous  appelons  paramètre  s’ap- 
pelait o/6ix  JiaifjUTfoç , laïus  rectum,  diamètre  droit;  il  est  égal  à la 
double  ordonnée  qui  passe  par  le  foyer.  Le  foyer  n’avait  pas  de  nom 
chez  les  Grecs,  qui  n’y  avaient  pas  fait  grande  attention. 

Soit  ap  le  paramètre  de  l’ellipse.  p=  eos*i;  l’ordonnée  SF  du  cercle 

. . cos*»  . ... 

circonscrit  sera  = cos£  = x petit  axe. 

cos  1 f 

87.  Quand  il  s’agit  du  soleil , il  est  indifférent  de  compter  les  ano- 
malies de  l’apside  supérieure  ou  de  l’apside  inférieure;  quand  il  s’agit 
des  planètes , on  trouve  des  raisons  pour  préférer  l’apside  inférieure. 
Il  en  résulte  seulement  un  changement  de  signe  dans  e et  sine,  ou  dans 
les  sinus  et  les  cosinus  des  anomalies  de  toute  espèce  ; nous  aurions 

. . . COJ*« 

s = x—  511U6111X  et  V=  1 — sin«cosjr= — ; — : . 

1 -f-  stn  » cos  u 

88.  Si  nous  voulons  comparer  entre  elles  les  ellipses  de  plusieurs 
planètes , il  faut  pour  chacune  donner  au  demi-grand  axe  sa  valeur  par- 
ticulière a;  le  demi-petit  axe  devient  acose;  le  demi  - paramètre 

n=acos*t:  l’excentricité  e=asin£et  sin(= -=^  = sinCDS. 
r 7 a oit 

8g.  Pour  trouver  l’anomalie  moyenne  dans  une  ellipse  quelconque , 
nous  aurons  recours  à la  troisième  loi  de  Kepler,  en  vertu  de  laquelle 
les  cubes  des  demi-grands  axes  sont  comme  les  carrés  des  tems  des 

révolutions,  c’est-à-dire,  «’  : a'3 :: T*  : T'*,  ou  a*  ; «'*  T : T . 
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Soit  pour  le  soleil  a = t et  T'=  À=  3G5i,2564  , à fort  peu  près 
= teins  que  le  soleil  emploie  à revenir  au  racine  point  du  ciel,  nous 
s T i 

aurons  a'  — — et  T—A.a‘. 

T sera  le  tcms  de  la  révolution  ; soit  ni  le  mouvement  diurne  moyen 
de  cette  planète; 


T 


1 ::  36o*  : m = 


36o* 


5Go° 
A . a* 


3548",  1G7S 

5 

o* 


Soit  t un  nombre  de  jours  quelconque , le  mouvement  moyen  pour 

ce  nombre  de  jours  sera  — - — — = — , , en  nommant  c la  cons- 

o*  n* 

tante  3548'^  1676;  ainsi  nous  aurons  l'équation  générale 

. . . cl  ciini'.t 

s = x — esinx=x  — srafsinx  = — j ou  3 — , 

o*  a* 

pour  avoir  z et  x en  parties  du  rayon. 

, , . , . , . » ncos*« 

00.  L expression  du  rayon  vecteur  n{  1 — sm£COS.rj= — : — . 

J ' i-+*sinÉCoau 

= peut  recevoir  des  transformations  utiles.  On  peut  écrire 

i-f- sin#  cosu  * r 


V = 


v=- 


acos*#  ___ a cos9# 

1 -f-  mi — flsin«ain*  5 u 1 — sini-f-asin#  cos**  u* 
a cos*  # 


sin*  5 u -f-  cos*  u *4“  sin  « — sia  s sin*  £ u — sin  # sin*  5 u 

a cos*# 

" siu*  1 u — sio  « sin*  £ u -f-  cos*  * u -f-  sin  # cos*  ^ u 

a cos*# p 

* (1 — sin  a )ain’>  + (i-f-ain  1 )cos*±u  (1—  sin  « )sin*£u  -+•  (i-f-sin#  )cos3£u 
J p P p(i  + tang‘iu) 


1 -j-  sin  t cosu 


. . /1—  tang*  i u\  1 4-tang*iu  -f-ain  « —sin  « tang*  { u 

•+Jm,lM+tang  ‘iuj 

p(  1 -M*ng*«  u)  _ / P \ 1 -f-  tang*  j u 

~ (i-Hin  .)+(i— sin . )tang*ji»  Vi+wn./  f | ^ tnnS‘ Iq 

_/  p Y+tang*lu_/  p \cos*t* pco^la; 

V + sia  1)  i+iang‘;x  \i  ■+•  sin  f/ cos'ju 

d'où  l’on  tire 


l*iu  coaa  j u acos‘(45  — i O ' 


cos*  ; u p p 

coj*  ^ x V(iq-fint)  aVcos’(45’ — j <)’ 
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9‘-  V=(T^)cos^(i+tang4U)=^^(.H-i±^  Ung1^) 


_p  CQ5*fx  ■ p ftîn*;X 
’ i -f-sin  i * 1 — sin« 


r<-™  . P ,|n  . x 

acos“(4^" — i i ) asia’,(45'’  — \ t )' 


ga,  En  général  pour  un  angle  quelconque  t , on  a 
, . . vl  ,,r„  . r 001(45° — î s)  cos45”cosi»-4-!in45*8ini« 

(.+s.nê)>  — cos(45°— iOV^=-^5î—  = ™74? 

s cosje+siu  jf, 

(,_si„£)T  — sin(/t5°_ie)V'â=î^2^lLî2  — cosié— sinie; 
d'où 

= (i±sine)*  =cos  j«d:sinï«. 

C’est  un  théorème  général  de  Trigonométrie  rectiligne.  M.  Gauss 
eu  a fait  l'application  au  mouvement  elliptique. 


cp.  Nous  avons  trouvé  (4a)  pour  l'aire  double  du  secteur  elliptique 
infiniment  petit , V ‘du ae  abdz  ; en  intégrant 

f\‘du  = abz  — = ° c^-f  — a‘  cos ict  = cty^ô. 

a*  o* 

Ce  sont  autant  d'expressions  de  l’aire  elliptique,  comptées  depuis  l'une 
ou  l'autre  apside. 


04.  Nous  avons  trouve  ci-dessus  (17)  Vcosu=a  (cosx+sim)  , en 
comptant  de  l’apside  supérieure.  Changeons  le  signe  de  t pour  compter 
de  l’apside  inférieure. 


V cosu  = a(cosx — sint)  = a[cosx — cos(go° — «)] 

_2„i„(!ï=pî).i„(82rï±i) 

= 2asin  (^45*  — ~~~  cos  (45*  — a 

a • \ afeoix— sin»)  cosx — lin» 

COSU  = IT  (COSX Sinc;=  : '-r  = : 

y ' ' o(i — unicoix)  1 — smicoix 

cosu  — sin e cosx  cos u = cosx  — sine 


.(A) 
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95.  Mais  cos*  in: 
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l-j-COSU 


7l 


=±(\  -j-_££î£ — fJHL\ 

\ 1 5111  f COU  JC  J 


, / 1 — *in  scosx-f-cosx — sihf\ , /acos*  J x- 

* \ î — sinscosx  ) * \ 1 — 


— asin  écris*  ’ x 


amecosx 


) 


coa*  ~ x ( 1 — win  e ) 

1 MD(  cos.r 


cosi  ü = cos^x  (-J-£^)*=co^,-sin^  g)* 

= cos  i x a'^sin  (45*  ï «)  (y)  = -■'7a^~~(vï- 

o6  Sia1 1 u=  (' — CQS - (1 cos^wsSn  1 1 / »—  sinecorx— cosx4-»in\ 

^ J ’ * \ a / ^ * \ 1— sin  t cos  x)  * \ 1 — àin  e cos  x J 

sina  j x-fain  t sin*  \ x 

1 — sia#  cos  x , 

x 2 

• . • t / l-f-sin#  \*  . , / , • \-/aV 

sia  j 11  =smix( ' ) s^sinrjrri-f-sine)1  (=7  ) 

• \i — sinscosx/  » \ 1 ' \V  / 

=.i»ix  (5)-iico.(45--;.)=!!io5x(J)' 

W T-S  i « = = (S£)“i 

98.  Sin u = asinju  cos  i «=  asin  i x cosj  x (i — sin é)*( i -f-sin e) • g) 

a 

V 


/ • , >4  a ocosesinx 

= Siax(l-.  sin*  f)>  v = v ; 


d’où 


«r  a cos  # sin  r . , 

y = , comme  ci-dcssus. 


m «nu  v cos  f sin# 

QQ.  Tan p = rr= = : — 

*7*7  ° cos  u a , , . cos  x — wu  # 

y (cosx— S1J1  #) 


et 


cos.r — sin#  cotx  tang  # 

COt  U = sss -t-"—. 

COS  6 SID  X COS  S SIQ  X 


100.  De  l’e’quation  A (94) , on  tire 

cos  x -+-  sin  & cos  u cos.r  = cos  u -f-  sin  t 


\ 

\ 
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COS jc  C08  U *‘n  # û(cos  u “f"  s>n  O ncos*s(cos  u -f-  sînt) 

“*  i-j-sin  f coa  u sim  cosu)  acos* . (i  sin  f cosu) 

d(co5  u -f-  sin  i) V (cos  u -f-  gin  #) 

a cas*  s(»  -4-  sm  s cosu)  p 

Cette  expression  ne  diffère  de  celle  de  cos«  que  par  le  signe  de  sin«f 
et  parce  que  les  x sont  changes  en  uy  et  réciproquement.  Nous  obser- 
verons la  même  correspondance  dans  les  expressions  suivantes. 

xr  • • , , . / \ , / cosu  -f-  sin  * \ 

ÎOZ.  Mais  SU1  7 JC  = 7(1  —COS  x)  = 7 ( I ; : ) 

• *'  ' \ i -f-  sin  * cos  u / 

, /i  -f  sin  f cosu  — cosu — sin-\ /sin*î  u — sinfsinaJn\ 

1 -f-sini  co3u  ) \ i -f- sin t cosu  ) 

.1  i 

sin7.r  = sin^nf  \ ==  sjn  lu((i  — siné)  — ^ 

» # \i -f- sin  i cosu/  • V ' P/ 

= sioi«(i)'(,_.m,y(L±e;)' 

— •■©fOS)1 

i ».  JL 

. , . , /V\V  cos*»  V . , /V\*  cos  » sin  45* 

““  ~~  Sm T "(7)  \acos*(45° — 10/  ~“Sln  ‘\pJ  cüs(45°-7) 

= sin  i uflj 

\a/ co*(4d“—  J»)  * \o/  \*  -f-  siût/ 

, co..  ,+c^  i ( ■ + ■■  ; 7 + "'  ) 

/COS*  ; U-fgjn  f cos9  7 ll\  COS*  ‘ U (»  -4- sin  0 

i -f-  «in  f cos  u / ~~  1 -+-  sin  e cos  u 

il.  il 

, , / 1 4 »*ns  y /1  — *sins\*  , /1  — sin*#\yvy 

COS  7 JL*  =C  COS  7 W(  — —7 } ( : — J 3=  COS7WI  : ) ( — } 

V 4- «iwcosii/  \i — sin*/  1 \i—  sin«/\p/ 

i i 

. /V\*  cosf  , /V\*  sin  45° 

\P/  yasiaCAb0  — £ f ) * \a  / an(45°—  7#) 


i 

,*  CO»  1 

' y a 510(45°— î «)  — 

, /VN*  sin  45° 

Z COS  T w(  J > . ' r-s' 

• \a  / nn(45“—  ïO 

tang(45*--ie)- 

s sin  £ u cos  g u f 

— X — - — - ^ 

I)Sio*45«  .inuQ 

bin(45a — {e)cos(450 — 7.)  sin(  900— 1 ) 

__  sinu  /V\ 
~“cgsi  \ a / ' 

Vain  u V sin  u cos  s 

acosf  """  p , 

a cos • sm  x 

sin  u 
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m s'n  jc  Vsinu 

xo5.  Tang  x = = 

° cosx 


«in  i cmb  Vsinu  p 

u coj  « * Y (cos  u 4-  *iu  •) 


aco&é  tuja  + siiu 

sin  u cos  t sin  u 


COt  X : 


__  P " . 

a cos  f * cos  u -f-  sin  « cos  u -f-  sin  «* 
cotu  ^ tang  « 


Nous  avons  ainsi  les  expressions  de  sinx,  cosx,  tang  x,  cot  x,  sin^Xj 
cos  { x , tang  £ x,  sin  u , cos  u , tang  «,  cot  n,  sin  £ u , cos  J u et  laug  j m. 
Je  les  avais  formées  il  y a plus  de  a5  ans,  pour  mon  usage,  mais  j'ai 
trouvé  rarement  l'occasion  de  les  employer» 

j_ 

106.  Tangi*  = (^^)‘tangiu; 

I 

tang  i u — tang  a*  = tang  a u [.  - 

.jn iÇa-x)  B/(,+.i^-(._.in«A 

co.îUco.:x  b*  V {l+sinJi  / 

*in  K“-A)  = sin>  cos  A J^eo»:«+«ni^^-H,DA^  ^ ^ ^ 

• , . a sin  ~ t coJ45® 

=s=siniu  cosjx. — 

* co>((5* — j «) 

»inÿ  u coj  l x gin  * - sin  £ucos£xstn  { s 

»in45°cos(45* — ;s)  sin45°»in(4ôü-t-;i) 


• t r \ cos  s *r  sin  ï s 

Sin  i (u x)  = r-.^_  * . -,-r  . 

• v ' sui  4:>°coi  (Ab* — ! y 


sin  î x cos  (45°— » j O / a \* 


sin  4S°cos  (45° — J ) ’ sin  45° 

*«(*>* 


(y)’  (9°) 


__  êinjmnn  \ ? cos  ^ u sin  45*  / V \¥  f * 
sin45*cos  (45" — ; t)  * co»  (4*5° — lO  \ a / ^ * °3' 

sinusinyf/VV  . . , /V\* 

= — ( — ) = smusmjcf  — ) 

cos  f \ a / \p  / 


(sin  l s sin  u)  /iiiruX*  ___  sin^f  y/g  co»  s aio  x sia  u 

\/p  \ sinu  ) 


a cos*  « 


sin  \ s»n 


107.  Par  des  calculs  semblables  (96  et  102)  ; 
sin  j(u+x)  = cos  !-«  sinx(4r^  = cos \ 1 sinu  f--}  = \Zsln u sinx 

vv/  (co tt)* 

2 ; 10 
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et 


ASTRONOMIE. 

sia  j (u  — x)  = lang  j s sin  j (u  -f-  x). 


1 08.  Tang  i x = ) Ung  i u 

tang  i x'  = (J^£i)‘tang  * u'. 


doit 


tang  i y — tang  ix  = (tang  i U — tang  * u ) (■+;‘i^-)’ 

COi  ja/  CO&jX 

jfj  tang  (45-— ï<) 


>in  -*•  (V  — x)  rin  \ (uf — a)  /i — ?in  >)\*  sin^Çu' — ti)  /asin*^* — \* 

’ cos  i u'  cos  ^ u * \i  ■+•  sin  0/  cos  i u'  cos  5 u * \aco5#(45*— - }%*)J 

sin  l (u'  —1/) 


sin*  (j'~  j-) 
*in£  (r/ — u ) 


cos’u  cosj 
co*{a:'cos  i 


{ x / 1 — sim  \ » 
cïw  î u"  cos  i u \ 1 -f~  sin  s J 

©»  mh  45°  /VV sin  4^' 

sin(45°—  ;•)  *\a  J 


«in  (45*—  1 «) 

»ia(45“—  i »)  ‘ cas(45°—  if) 


— (VX’  Y * (W)»_  (V'VO®  _ (W)icon 

\ au  J J sin  (go"—  «)  "—  a cos  s b ~ p 


109.  En  changeant  les  signes  de  x et  de  u,  ou  par  un  calcul  tout 
semblable  , 

sir  ! (x'4-x)  (vvÿ  _ (VV')*  _ (W")ïeo>* 

sinj  (u' i.)  a cos»  b ’ p 

d’où 

«in  ; (r1 4-  x)  «in  j (x'  — x)  sin  ; fx'  +x) sin  J (u'  4-  u) 

«in  i (u'  + u j «in  ) (u'  — u)  un  ; (x' — x)  sin  J (u'  — u) 

et  sinjfx'  — x)sini(x'-l-x)=^^-)sinï(i/ — «)  sinï(u'4-«). 


» to.  Cos  j(x'— x)  = cos  jx'cosj  x-+-sin  jx'sinjx 

cos  ju'(i-f-sinO’(-^-)  cosj  u(i -f-sins)* 

f JL  i 

<>nT“,(,~‘s'I10'(y)  sinju(i — sin«)‘ 

I 

(yy\* 

~ ) cosi«'cosi«(i-f-sinf) 


Digitized  by  Google 


CHAPITRE  XXI. 


/YV  \*  • 

sin  ï u'  sin  ; « ( i — sin  i) 

t 

(VV'V 

[cos  ï u cos  s “ + sin  i u sin  [ u. 

•+-  sin ( (cos cos  ju  — siniü'sinîu)] 

= Çjf-)  [cos  i (“' — u) + s*° £ cos  : (« + u)j 

in.  Par  des  calculs  semblables,  en  changeant  le  signe  de  x et  de  u, 

(W'\ï 

[cosj(u'4-u)4-sin«cosi(i/ — t/)]. 

De  ces  deux  équations,  qui  sont  de  M.  Gauss,  on  tire 

co»l(u'— »)  ;ij 

co»  j (r* — x) co» , (u* — u)  -+-  »in«  co»  j (u*-j-  u) co»  j (u'  + ») 

cos  j(-v' xj  co»  i cos  J (»'— a)  . cosi(»’ — u)’ 

i t sin  s t ; — - 

cos,(u  -f-u) 

lia.  Sin  J(x'—  r)  = sin  ix'  cos  [je  — cosîx'sin  [je 

= (-y-)’sin  ; 1/(1  — sin  i);  cos  [ «(i  +sin  t)"* 

/ V . - /Vv  • t 

— --j  coS;ié(i+sin«)’ (-y)  su;«(i—  sin«)‘ 

<W’Y  . , 

) [smj/ 

I>P  / L 

— sin  [•  u cos  ; «'  ( 1 — sin*!)1] 

/W'\i 

(sin  ji/cos-ju*— sin  jucosii/)  coss 

— (~)’cos  es>n  ï(“'— “)  = (Tr)’sin  ï («' — “) 


[sin  ji/cos  j « (1  — sin* «)* 


n5.  Cette  formule  se  trouve  déjà  (108);  d'ailleurs  (109)  donne 
smî(x-f-a:)=(-5r)smî(tt-}-u)  dou  = 
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76  ASTRONOMIE, 

comme  ci-dessus  (99)  ; d’ou 


sin  j (x' — x)  sin  j (x-f-x')  = sin  \(u’  — u)  sinj(u'-f-  u) 


tss  --V.  sin  i (u — u ) sin  -,  (u  +u) 
aa  co»“«  ' 

sa  sini(«'  — M)sinj(i^  + «)• 


( XX-Vcoj  1 sin  i (1/—  u) 

, _ ...  . am:(x  — x)  \ pp  / 

ïi4.  Tangî(x'— >#)  — C0,i(v— x)— /-i-v'nï 

fco«i(u' — u)+iin*co«i(u  +u)j 


co«f  ®in£  (a'— u)  coflitangï  («*fy  n) 

cos  - (u'— ü)  -f  arn#  cos  i (u'  -f-  ü)  sintco*;Q<  ~t~u) 

1 cos  £ (u  — u) 

■ ■ rv  4.  1 ffîrco.  • *in  i (u'+  “) 

> «"■;  (x  + x) \ PP  / 


..5.  T-mc*+.)=gg±fj-  A*'  

( — ) [co»Ku'+u)+,in,C0‘i(u'— ")3 
V PP  * 

coat  sin  { Q/-f-  u)  cns»  tang  { (u'~f~  u) 

cos \ (u'-j-u)  +fin  1 cos-: (u — u)  sinacos  j (■*— £0 


c°S;C“'+  “) 


116.  Cos i(u'—i<)=  cosi  u'cosi  u+ sin  j u'  sin  j u 


1 1. 

cos^x'(i — sin«)‘^Y^  C0Sjx(i  —sin <)* 

» I , 

+(-Y-)*s«î*'(i  +“n‘)1(y)’*in  j x(i  +sin  «)* 
= (v^)'[cos  i x1  cos  i x (1  — sin  1) 


4-  sin  j x'  sin  i x ( 1 -{-  sin  «)] 


2 

= (w)  ^cos  j (x'— *)  6‘ae  cos  ï C*' + •*)] 


Google 
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1 17.  Cos|(ü'+«)=  cos-jw' cosiu — sin {u  sin ju 

1 j 

= cos)x'(i — sin;)*^)  cosjx(i — sinê)' 

I _l 

(1  -f-sins)*^)'  sin-;x(i+sini)i 

_f 

» [cos  ï x'  cos  î x ( 1 — sin  s) 

— siux'sin  jx(i  -f- sin  0} 

= (-^7)  [cos  )(x' — x)  — sin  t cos  i (x7 — x)] 

coa^  ( u ' — u) co8ÿ(a/—  x)  — ain  f coa  j(x'  -f-x) 

cot  j (u*  -J-  u)  coa  î (x'-f-  x)  — ain  s coa  ~ (x7—  x)  * 


118.  Tangï(«'. 


(w7)  5in*Ix'—  *) 

ÿY)  [c05  ï (X'— x) — sin  I cosj  (*'— x)] 

cousin  *(x' — x) cosstangl  (y — x) 

“ cot  ; (y — x) — «inicosj  (x'-f-x)  ~ «i  n s cos  x (x'  -+■  .r) 

1 co»i(y — x) 


■0 


. ain  î (u' — u ) 


’ COà*(u'— u)’ 


HQ. 


Tangl(u'+«) 


«ni  (»'+.,)_  (*'  + *) 

cos;(u'+u)  Qa  < 

VVV7 / Lcosï(x  +x)— sinscoi  J (y— x)] 

cosssin;(x'+x) co»«  langj(y-f-x) 

co»  j(y+x)  — linicos  j(y — x)  sin i cas  j (y  — x)‘ 

co»  i (y  + x) 


iao.  V'— V = 0(1— sinecosx' — i-f-sinecosx)  = asine(cosx — cosx') 

= aasinisin  j (x' — x)sin  j(x'-f-x) 

13:.  V'-f-V =0(1 — simcosx'-f-i — sinieosx)— a[a — sini(cosx-f-cosx')] 

= a[i — 3sin£Cosi(x' — x)  cos  j (x'-f-x)] 

— sa — 2a  sin  c cos  i (x' — x)  cos  j (x'-f-x) 

= 2asin*;(x' — x)-f-2acos*i(x' — x)—  ansinecosjfx' — x)coS;(x'-f-x) 
=2asin’f(x* — x)-f-2acosf(x/ — x)[cos((x' — x) — sin£Cos)(x'-f-x)j 

J. 

=3asin*i(x' — x)-f-aacoSj(x' — x)cosj(n' — u)(~~)  (116) 
x=3asin*i(x' — x)-f-acosj(x' — x)cosj(«' — n)(VV')T. 
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123.  a = 


ia3.  De 
el  de 
on  tire 


ASTRONOMIE. 

V'-f  V— acoi.j  (x'— x)  co«  \ (u  — u)  (VV')* 
21111*5(2/ — x) 

(V'-f-V) u(W')*CO»;(u' u)  CO»  ; (x'— -X) 

ajin*f  (V— x) 

aCVV^coiHu'—  u)  / V'-f-V 

2,i“‘  ï Cx  — x)  \>(VV')*cos  ~ (u — u) 


COS 


i(x'— x)) 


(VV 

afin1 


’^cotHu'— u)  (GllS0_cosl(,.^ 

lin*  ï (x' — x)  \_  acos‘  (n' — u ) ‘ / 


V'  — V ==  an  sine  sin  j(x' — x)  sinf(x'-f-.r) 
V'-f-V  = aa  — aasinicos  j(x'— x)cos  j(x'+x), 


V — V »inuiu;(x' — x)  sin  J (x'+x)  .. 

V -f  V i — sin«co«;(x' — x)  cos  { (x'-f  x)  * 

( V" — V)  — (V' V)siu  £ COS  7 (x' — x)  cos{(x'-j-x) 

= (V'-f-V)  sin  c sin  f (x' — x)  sin  -j  (x'-f-  x)  , 
(V'— V)  tss  ( V'— V)  sin  £ cos  f (x' — x)  cos  f(x'-f-x) 
-f-  (V'-f-V)sine  sinj  (x' — x) sin  j (x'+x) 
— (V'-f-V) sine  sin  ~(x'—x)  [sin^x+x) 

+ VTV  c0 1 ï — *)cosi(x+x)j 
ou  bien,  en  faisant  tang7<f  = ^xp-^>)cotï(x' — x). 


(V'-V)  =(V'+Y),i:si0;(j'~j)-  [sinKx'+x)cosirf+cos-:(x'-fx)sin;rf] 
(V' — V)  cos  jif  — (V+V)  sin  e sin  f (x — x)  sin  f (x'-f- x -f-<f) , 


(V'-V)co»irf 

sin  i (X'+x  -f-  d ) = (V,+V)  yn-,  fjn  t (i>^j  ■ 

_ tangydcos^J 


T— V 

V+  v 


cnt  j (x' — x)cos  [d 


sine  cos  J ( x ' — x) 


•in#co»j  (.r— x) 


134-  a sine  sin- (x'-f- x)  = a”„J(x-Lx)  (,a5)> 

usine  cosf  (x+x)=«cos;(x' — x)  — ( VV')’  cos)(u' — «)(*  17) 
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tang;(a.'+x)  = ■ ■ - 

asin  { (y — x)[acoij(x' — x)  — (VV')*co»i  (u' — u)  J 

(Y'— V)  fin  - (x1  — x) 

aa»in*j(y — x)co*t(x' — or) — a(VV')*sin‘ j(x' — x)co»î  (u'— u) 

mettez  pour  3a  sin*i  (j/ — x),  sa  valeur  (rai),  alors  tangi  (y+x) 

(V'— V)  jin  ! (.y—  x) 

[Y'-f-V — a(VV')îco»i(y — x)eo>ï(u' — u)][oos;(y — x) — a(VV')**in’l(y — x)co.*i(u' — u)} 

(V' — V)9in|(x'— x)  __ 

(V'-)-V)cos£(x'— x) — a(VV')*cos*i(y — x)co«i(u' — u)— a(YY')*sin*î(x' — x)cosJ(u — u ) 

= (V' — V)  »io  ; (y— x)  

(V'+Y)coaî(x' — x) — afVV')*co*ï(u' — u)  a(VV')*  co‘~(u' — u) 

1 (V'+V)cosî(x' — x) 

ta5.  En  changeant  les  x en  u,  et  réciproquement,  et  changeant 
les  signes  du  dénominateur,  nous  en  déduirons  tout  aussitôt 


Umg  t (“'+«)  = 


(V' — V)  «in  { ( u ' — k) 

o(V  V')'B  coa  ; (x' — x)  — (V'+Y)  cos  ~ (u' — u) 
/ V' — V\( . „ 


/ V' V \ 

(v'Tv),angi(“”u) 

aCVY'^  cos  ; (x'—  x) 

Y'+V  cos  i (u'  — u)  1 

Mais  malgré  les  relations  constantes  que  nous  trouvons  en  x et 
en  u,  cette  formule,  qui,  comme  les  précédentes,  appartient  à 
M.  Gauss , mérite  d’être  démontrée  directement  et  d’uuc  manière 
plus  détaillée  que  n’a  fait  l’auteur. 

De  V g=  on  tire  cosu, 

1 Sin  « COB  u y p \ p J ’ 

T=}+Çir)cos,'> 

ÿ—ÿ>—  'YVS~={~)  (cosa_  cos“)  =(,— ;sin:(“— “>lnï(“+«)f 

"vr — p = \~)  co$  ï ' — “) cos  ï (u + u>  > 
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&o 


(V) 


V'+  v 
VV' 


:langi  (U—u)  tangj  ((/+«)  : 


V'— V 


(V'_Y)_ ill- 

' OCOS  J 


lang'(u'-H<)tangi(u'—«)= 


V'— V 


V'+V-^-r  V'+V , 

û'coi’f  sin*^  (u  — u) 


^-=^-,-7-7 — -..(108) 

sa  àin*  g ( jr — j)  v ' 


Ung;(o'- 


u)==,v5\,  V\8',n  * fu  003  *. — r,  et  par  l'article  iai 

' (Y  +V)  an*  i (u  — u)  — aa  un*  J (jf  ■ — x)  * r 

(V' — V)  sin  ; (i/ — u)  co»  i (u' — u) 

(V'+V)  siü'Ku'-t*)— C(V+V  )- a(V  V '),L  cos  i (u'— u)  co»  J (j'— x)] 

(V' — V)  »in  j(u' — u)  co»  { (u' — u ) 

(V'+V)sin*((u' — u) — (V'+V)  + a(YV')*co»;(u'— u)co»-(x'— 1) 

(V'— V)  an  i(u'—  u)  cos  î(u'—  u) 

a(VV')*co»(  (,t+.c)  co»i (u'— u)— (V'+V)eo»' )(“'—“) 

(V'— V)  tin  1 (“'—») - 


a(VV')*  cos  ï (.r' — x)  — (V'+ V)co»  i (u — u) 
ce  qui  est  la  formule  de  M.  Gauss  •,  on  pourrait  écrire 

...  , a(  V V'  j ■ co»  { (j/ — a?)  /V'+V\  . . 

colïCu+u)—  (V'— V)  Sû.  ; (iT^f  — (v'—  v)  cot  r (“—“)• 


126.  Des  formules  de  l’article  (ia5),  on  pourrait  tirer  tout  d’abord 


d’où 


V'— V 

V V'  V'—  V t sin  « sin  ( (u'—  u)  «in  £ (u'+  u) 

V'+  V ~ V'+  V ‘ a+  a sia»  cos  ( (u' — u)  cosi(a'+u1 
VY' 

»in  «sin;  (u' — u)  »in  y (u'+o) 

1 +»in»coS;(u' — u)  cos  ) (u'+  u)  ’ 

(V'— >V)  + (V' — V) sin;  cos | (1/ — u)  cos( ((/-+«) 
= (V'+V)  sin*  sin  7(1/ — u)  sin i(u'-f-u), 
V' — V = (V'+V)  sine  sin  j(i/ — u)  sin  i(u'+u) 

— (V' — V)  sin  e cos  j (u — u)  cos  ± (u'-f-u) 

= (V'+V)  sine  sin -J  («' — u)  x 

JTsin  -)  (u'+  u)  — cot  i (u'—  u)  cos  i («'+  uA 


Soit 
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Soit  lang  ; d — (y'^y)  cot  j (u' — u)  , on  voit  que  d sera  la  diffé- 
rence des  deux  angles  incounus  dans  le  triangle  V,  V',  («' — «). 

x„  ti-  rtrt  . xr\  • • i r j \ /»in  1 (ff+<0  co»  id — co»î(u'+ii)»inï</\ 

V — V = CV'-+-\  ) SU1  esin  i (u  — u)  ( Co,H  — ) 

. f\n  . Tr\  sinuinKu'—  u ) «in  j (u'-f  u — d) 

— h-»;  » 

„ (V— V)  cm[d  (vVÿ)“t^“,"'‘)co!=<i 

un  i(u  4-u — a)  = : — rr~> 7= s 7~7~f — ^ 

' (V  4-  V)sin  isin  î (u  — u)  sm*  cosï(u  — u) 

tang^rf  co.«  J,  d fin  ~ d 

sin  f cos  ! (u'— u)  """  sin  i cos  î (u  — u)‘ 


Cette  formule,  qui  met  au  dénominateur  sine,  et  qui  donne  Tare 
par  son  sinus,  ne  promet  pas  toujours  beaucoup  de  précision}  d’ail- 
leurs on  peut  être  en  doute  sur  l’espèce  de  l’angle. 


127.  Nous  avons  (n5) 


sin  {(«'+«) 

et  (117) 

COS^ 

d'où 


sin  ^ (11' — u)  sin  1 (r'-f-  r)  . 
un  î (.1/ — x)  * 

co«  1 (u'— n)  [ ro*  j (x'+x) — sin  f cos î (x' — x)] 
eus  j (x' — x) — sin»  co»  J(x'-f-x) 


\ , . / 1 \ «>n i(x  -f-x)  /cm'jfx — x)  — sin  » cos  ! ( 

tangifit-|-«)=tangi(a — uj  —A — , ; : \-ÿ-, — H 

0 ' 1 ' ° ' ' «ui|(x  — x)\co»î  (x'+x) — sin  « co» 2 (x — x)y 

= tangi(u'- 

v«|V" 

ï (*'+*)  rot  i (x'— x) 


. ^sin  [(r'+x)cos;(x' — t) — suusin^(  r' -f-r )cos ^ ( r' -f- 1 )\ 
''  \sin|(x' — xj  co»i(x'-|-x) — sinico§j(x' — — x)) 


f tang  'g  ( 
= tangi(u— «)I  


tin  ; «in  ÿ (r'-f-x) 
sin  ï (x' — r) 


sin  e cos  7 (.r — x) 


cos  î(x'+r) 

et  par  analogie , ou  par  des  calculs  semblables , 

tan — tangHc'—r)  /tang i <V  -f* u) cct  \ ( i/—  u)\ 
^ aintçnsjfr/ — »)  sin  t sin  \ (V-f*  «)  J 

' cos  4 (u'+ii)  \ ’ «in  j (n’ — u)  J 


} 


ta8.  Ces  formules  pouvaient  suffire.  M.  Gauss  en  ajoute  encore 
d'autres  qui  exigeaient  plus  de  combinaisons  ; il  se  contente  d’indiquer 
d'une  manière  abrégc'e  la  démonstration  de  la  première,  et  laisse 
au  calculateur  exercé  h soin  de  démontrer  les  trois  autres;  mais  connue 
a.  11 
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ccs  calculs  paraîtraient  sans  doute  assez,  difficiles  à beaucoup  de  lecteurs, 
voici  comment  on  peut  trouver  toutes  ces  formules  et  d’autres  encore, 
en  suivant  une  marclie  méthodique  qui  pourra  servir  de  modèle  dans 


les  recherches  du 

meme 

genre. 

Nous  avons 

( 

1 

Vy  . 

ra)  s,n 

, cos  (X5*  — 1 1 ) . , 

(96) 

et 

( 

'V\V 

.â)  C0S 

, sin  (45"  — ;|)  . 

1 U = v ■ COS  7 JC. 

* sin  45’  * 

(95) 

Pour  essayer  de  nouvelles  combinaisons  qui  puissent  être  utiles,  on 
voit  aisément  qu’il  faut  recourir  à des  combinaisons  de  («' — u); 

mais  comme  il  est  difficile  de  prévoir  quelles  seront  les  plus  commodes 
entre  ces  combinaisons,  laissons-les  indéterminées  et  désiguons-les  en 
général  par  la  lettre  P;  multiplions  la  première  équation  par  sinP  el 
la  seconde  par  cos  P,  nous  aurons 


G)  sin  P sin  jn 

/Vv 

(— J cos  P cos 


cos  (45’  — l « ) . ,,  . , 

= - C0S4V 

_ nn  (45  — ■ , - ) cosp  cosix 
«n  45’  * 


139.  La  somme  de  ces  deux  équations 


(7)  (cosPcosi«+sinPsin;«)=  sinPsinir+’^^^cosPcosJx, 

G)Tc°s  (P-»=C"(clf4^10  [ icos(P-ix)-i  cos(P-f- jx)] 

tico«(P— i*)+ico«(P+i*)] 

= cos/,5’  cos  (45*—  j<)  [cos(P — jjr) — cos(P+jx)] 
-f-sin45*sin(45°— [cos(P — {.r)  -f-  cos(P-f- j,r)] 

= [cos45’cos(45’— fe)-f-sin45’sin(45’— ij)]cos(P— fr) 

— [cos/,5’cos(45’— ii)— sin45’sin(45’— 4«)]cosCP+  \x) 

— cos  (45*  — 45"-f-r0  cos  (P — ix) 

— cos  (45"  -f-45*— î«)  cos(P+4jc), 

(-)  cos  (P— £«)=  cos  } « co  s (P — i x)  — sin  i f cos  (P-f-  ,r)  ; 
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on  aura  de  même 

cos  (Q — |«')  = coSj«cos(Q — jx')  — siti^  £COs(Q+  ; x') , 

Q étant,  comme  P,  une  quantité  arbitraire  dont  nous  pouvons  faire 
tout  ce  qui  nous  plaira. 

t3o.  Il  faut  donner  à ces  arbitraires  des  valeurs  qui  simplifient  les 
formules.  Nous  pouvons  d’abord  prendre  la  somme  et  la  différence 
de  nos  deux  équations;  nous  aurons  ainsi 

(^*c°s{Q— ) +(~)"cosCp— i“)  =cosié  [cos(Q— i.r')+cos(P—  êx)] 

— sin  i£[cos(Q+;x')+cos(P-f-ï.r)] , 

(^•)’c°s(Q— 1“')  — (^)’cos(P— lu)  =cosi£[cos(Q—  jx')— cos(P— ix)] 

— sini«[cos(Q+ix')— cos(P+^x)]. 

i3i.  Pour  simplifier  ces  deux  équations  et  réduire  le  premier  membre 


à un  seul  terme,  nous  pouvons  faire  dans  l’une  et  l’autre  cos  (Q  — \u') 
= cos(P — ;»),  ce  qui  nous  donnera 

Q—  {«—  P—  et  Q— P=  î(“'-— “) (A), 


ou  bien 

Q — t“  = — P+ï“  et  Q+P=  ; (n'-f-u),  car  cos  A = coi( — A)....(Î5). 
Nos  deux  équations  deviendront  ainsi 

[Q*+  C0S(P — i“)  — cos  ï ' [cos(Q — jx')  -f-  cos  (P — ix}] 

— sin  j £ [cos(Q+ jx')  -f-  cos(P-H  r)] , 

[[(7)*—  0^cos(P— i")  = cos  r £ [cos(Q — ^ x')  — cos(P— êx)] 

— sin  je[cos(Q-f-  jx*)  — cos(P+jx)]. 

i5a.  Nous  pouvons  maintenant  à volonté  réduire  à zéro  l’un  des 
termes  des  seconds  membres.  Ainsi  pour  faire  évanouir  le  terme  sin  j e 
dans  la  première  équation,  il  faut  faire  cos(Q-f-;x')+cos(P+î.r)=o, 
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P+  Q = i8o‘-i(*'+.*)...(C), 


84 

ce  qui  donne 

Q-f-jx'=  180*  — P — ~.r, 
et 

Q +±3?  = + P 4-ï  *— 180",  P—  Q = i8o“+i(ar'— 

Nous  avons  ci-dessus  P + Q ==  (B)» 

ici P — Q =KX'— x)  + «8o* . . . (D). 

ap=±ti‘-i-^=i+.8o» 


P-ix 


a 

u'+u 

.r' — x 

a 

a 

1 

~ 4 + 

u'+u 

4 1 

x' — x 

~~  4 

4 

X* X 

4 + 

4 

u'—U 

x' —X  , 

- 4 + 

4 +< 

X* — X 

go* 

ï«-f  90*. 


u'+  u x'+x  , x' X 

2 4 4 » 

u'+  u x'+x  x‘—x 


Q~-x'=  4 4 

La  première  c'qualion  deviendra 

=«o.i.[K:£Tî-£7i-i?-9»-) 


ï or  + 9°* 
f-9°' 

— 90* 


x'+x 

+ 2£=rn 

4 4 

4 

^ 3 jj 

icos^r  s'n( 

'u+  u_ 
À 

xf  -f-x  x* — 

L a 

L0 


C’est  la  deuxième  des  équations  de  M.  Gauss  (n“  28 > p.  io5). 
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1 33.  Nous  pouvons  combiner  de  meme  Q — P = - 


nous  aurons aQ=  1 8o*  + 

I»'+  U x'+X 


P ï “ = 90* -A 4 

P-ix=  go*  — ~p“  + 


2P  = I 8O 


r\  . / . , u — u x— -x  x -f-x 

Q-ix=9o*+-7 4 — 

et  la  première  équation  deviendra 

[©'+ ©tlsiK^+iT£)=eosi4[-sin  (rr 


•11 

x'+x 

a 

..(A), 
• •(C), 

x'+x 

’ 1 a 

T-’ 

+ +x 

a 

4-W~“ 

3 * 

x'-hx 

' ' 4 

. u'-u 

3! +.r 

a 

1 x' X 

x'+x\ 

+sin^ 


u — u x' X , X -+-x' 


)] 


_ . . Zx'+x\  /u'—u  3! — x\ 

=acOsi*s.n(-r- )cos(-^ — 


équation  qui  ne  diffère  de  la  précédente  que  par  les  différences  à la 
place  des  sommes,  et  réciproquement.  M.  Gauss  ne  la  point  donnée. 

i54-  Maintenant,  pour  faire  évanouir  le  terme  cos 4 s,  au  lieu  du 
terme  sinjf,  supposons  cos(Q  — -jx')  -+eos(P — jx)=o,  ce  qui  donne 


ou 

d’où 


Q — ix‘—  180*  — P + jx, 
Q — jx'=  i8o°  + P — jx; 


Q +-  P = i8o*- 


x' +-ï 


Q — P = 180*  -f- 


(E) ; 

(F) - 


Avec  (F)  combinons  (B). , . . Q -+  P = 


u'-f-  U 


aQ 


= _r-H 

L a + 

u'-f-  u 

a/+cr 

2 

a 

_u'+“  j 

i-  x'_x  ■+ 

4 ~ 

1 4 1 

u'-f-  U 

x'— X 

180*, 
180* , 
9°*  j 
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,,  , »' — “ x'—r  i 

1 * “ = — 4 4 9°  » 

P + ix==!i+jf  + £+f 


•9°% 

■9°’. 


et  la  première  équation  devient 

+“(^-+'©i-^)]=+^i‘K^î)H^+îTf) 

C’est  l'équation  (3o)  de  M.  Gauss. 

i35.  Mais  combinons  D Q P=  i8o*-+ 


y 4 j 


avec  A 

„ i , «'4-  U , x’ +.r 

P-i«  = 90" 

P + i.r=9o- j.. T+- — 

Q + Ï * =90’  +~4 — * — 4 — » — T~ 


Q-P: 


3Q  = t8o-+£p+ï±Z, 


aP  — i8o’ 


u — u t x -h.t’ 

3 "~1  ~ > 


Q = go'+^+fiî, 

p = 3„._irj;+i±î, 


et  la  première  équation  devient 

C©i+(D>C^-î^‘i<C->H^-+-r+©) 


'u  — u , jf — x 

.x'4-xV 

n 1 4~ 

a ). 

équation  qui  ne  diffère  de  la  précédente  que  par  les  signes  de  u et  x. 
M.  Gauss  ne  l’a  point  donnée. 


i56.  Par  ces  diverses  combinaisons,  nous  avons  tiré  quatre  équations 
de  notre  première  équation  générale;  en  traitant  de  même  la  seconde 
équation,  nous  tirerons  pareillement  quatre  équations  particulières  , 
dont  M.  Gauss  n’a  donné  que  deux. 
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Ainsi,  dans  la  seconde  équation,  soit  cos((^-j-ï.r')=COs(P-i-ï.r),  le 
second  terme  se  réduit  à zéro. 

X — X 


Q-f-ijr'=P-+-T  X ou  P — Q = 

Q + ix=  — P — ix I>  + Q = — 

Q — P = •+• 


a 

x'-f-r 

a 

u' — u 


.(G), 

•(H), 

•(A), 


Q = 

p = 


Combinons  (II)  et  (A). 

p ± „ u'+u 

4 ~ 4 

p_  . „ “ — u . r'~ J *'+* 

*'r_  -j—t-  4 

Q — t — 4*  ~~j’~ — ~~£~ — “j~- 

La  seconde  équation  devient 

^ U U X* 

n _ 


u'—  u x'-f-x 

"T  4 3 

u — u jc/  -f-x 


/a'—  u x'— -x  . x'+x\-|  . . /x'-4-x\  . /u' — u .r — x\ 

~cos(— 4—t“T-)J=2cos-£SinC~“>,n(— — — > 


M.  Gauss  ne  l a point  donnée. 
137.  Combinons  (G)  avec  (B). 

r_>  = !>!_i±£  + ÏXÎ 

l\  , „/ a-'+x  x 

y_-  ~4  4 ~ 

La  seconde  équation  deviendra 


P — Q = , 

v a 


Q+P: 


(G), 

(B), 


p “M-  U , x'—x 

U -\-U  x' X 


Q = 


4 ‘ 


[(T7-(ÿ]-(^+^)=coS4s[cos(^_^-^) 

_c°s(ü±!î  - ï±r-  + l_r-)]=3C0SiÉSin(^- 
vingt-septicme  de  M.  Gauss. 

i38.  Faisons  maintenant  évanouir  le  terme  cosif,  en  supposant 


4 

a / 

/ÜÜ», 

\ 4 

— r)% 

€j  en 

supposant 
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cos  (Q  — { x')  = cos  (P  — ji),  ce  qui  donne 
Q — P — ou  Q — P: 

ou  Q — ïx'=  — P-f-îx, 


X — X 


Q+P=~- 

x'—x 


•G), 

•(L). 


Combinons  l ou  Q — P = 

avec  B ou  Q + P = 

Q = 


u'+u 


p = 
P jB  = 


-4  H 

u'-f-  U 

4 1 

x' — X 

4 

u' — U 

4 

xf-x 

4 

4 

u'+u 

y+î 

4 H 

h 4 

u'+u  , 

x'-f-X 

et  la  deuxième  équation  deviendra 

[©‘-©>e-^  - +£?) 


vingt-neuvième  de  M.  Gauss. 

139.  Combinons  enfin  (L)  avec  (A)  P-f-Q 


x'-f-x 
2 


P — Q=- 
P=— 

Q=4 

P ;U=- 

P-f-ijT  = - 


U U 


2 

U'— U 

T ' 

ti — u 


4 

u'-f-u 


(L), 

(A), 


xr+x 


4 ' 

x'+x 


4 ’ 

x’+x 


II' U x' X . x'+V 


4 4 ■ a ’ 

Q+ix-_+ïiî+i=+£±î. 


-cK©+;V”i:f;)]=+a”',i‘!,n(iT1)s'r'C©+©) 

M.  Gauss  ne  l’a  point  donnéci  >40, 
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i/,o.  Réunissons  nos  huit  équations,  pour  les  mieux  comparer. 

« 

*> 

[©‘-G)']  <t,) 

[(©-C)]“K©-©©”m-"l<-î'-)i"G7"+'7')<llll) 

141.  Avec  ces  équations  on  en  peut  former  d'autres;  ainsi 

flî 

©+G) 

m f^“<©-‘-^=“"K£7î+;;r)m- 

t)+G)  , 

On  voix  que  dans  ces  formules  on  peut  supprime^les  a. 

Ainsi  quand  on  connaîtra  (u — u)  et  (x' — x)  avec  V'  et  V,  on  connaîtra 

(^r  ~ *r) et  (rr + ^r) ct  par  cons^uen‘  O^r) et  (©r)- 

et  par  suite  u,  u',  x'  et  x. 

a.  J* 
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,ttl! 

» (^i)  '°'<rr + ^r) = “■*  Pr  - =£) 

Cette  transformation  des  deux  tangentes  nous  ramène  à la  formule  (IX)/ 


•v'>  _V*' 
‘V'S+Viy 

x' — x\  . 

4“/ 

<yi—  vK 

. fui — u 

y-A  — uri 

£±x\. 

ky'i  | y 

|COt^  4 

4 tan8^— 1 

h 4 >■ 

(VI) 

(») 


La  transformation  des  deux  tangentes  nous  ramène  à la  formule  (X). 

Ainsi  nos  huit  formules , combinées  deux  à deux  , conduisent  aux 
quatre  formules  de  M.  Gauss. 

142.  De  ces  huit  formules  ou  tire  par  division  les  quatre  suivantes: 

rSiîSS 


(III) 

sin  1 

/u' — u 

V 4 

-T2) 

(T) 

<u' — u 

1 J— A 

< 4 

(IV) 

tin  | 

l'u'+u 

m 

tin  ( 

I'u'+  u 

x 4 

i 

'u’—u 

A 

(VII) 

_ 

< 4 

4 )_ 

(T) 

fu’—H 

■ A 

\ 4 

+ 

(VIII) 

cosj 

<u'4-u 
^ 4 

x'+A 
4 /_ 

(VI  ) 

cos) 

^P) 

(XI). 


(XII), 


tang  i t 


-Ct-'-t2) 


(Ml), 


(XIV), 


tang 


(U U xf — x\  /u'-f-  U X#-f*x\ 

'> 4 / \ 4 4 l rv  | \ . 

* C . /u U X — x\  /u'-f-  u x'+x\  ' - > 

“°(~+-r)cos(— +— ) 
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sin  | 

/u’+u 

y+x\ 

cos  | 

/u  — u yr— x\ 

(XII), 

\ 4 

4 ) 

üng ;l=r 

fu'+u 

■ i/+*\ 

fu! — u , x — A 

sin  | 

\ 4 

+ — ) 

CO!  | 

~+~r) 

fu'+u 

y+x\ 

cos( 

fu'—  a y — x\ 

G 4 

4 / 

*.4  4 / 

(XIII), 

Ung  ï t = 

(“'+•* 

. îl±£\ 

à 

r«' — u , x' — x\ 

^ 4 

c°M 

. 4 1 4 / 

fu'—U 

x'— x\ 

fu'+  u y +x^ 

tant»  - g -w 

k 4 

"4“/ 

<4  4 / 

(XIV). 

b * • ^ 

/u  — u 

1 J'— J\ 

(u'+u  , x'+x\ 

K 4 

+ 4 > 

GT-  + 

i43.  Voilà  donc,  pour  awir  tangue  par  les  u el  les  x , quatre  for» 
mules  qui  $e  réduisent  à deux.  Multiplions  les  deux  à deux  : 

. /u'—  u x — x\  fu  — u 3! — x\ 

,,D  7-}  t-I 

(XI)  (XIII)  — M -F-t M -7^ — - 

“D  (T*  + “)  C0,("T“  + ~ ) 

. /lt'+4  , •X'-f-x’V  /ti'-f-U  x'-f-xX 

n— +— M— +• -T-). 

co,(  4 rM-? r) 


Ou 


'u' — u a/ — 


tang 


— - - tang*  j « — -4-0 

5 tin(if^_£±£)’ 

. /u'— u y— x\  , /u'+u  xM"*\ 

nn  ( — J sm  [ — 1 

rl  11  \ __  a a / \ a a / 

1 1 /u'—u  . x— x\  . /u;-4-  u . x'-4-x\ 


'(^+£F)'K4:+£Tï) 

144.  Nous  aurons  de  même 

. fu'+u  x'4~r\  /«'4-“  y -fx\ 

nan  rem  ^"T")c"w  TV 

CXIl)  (XIV)  ,j+u,  , y-f.^  /u'+u 

+ VM—  ) 

(u' — u . y — x\  /«' — u . y — x\ 

"+-4-M-T-+—  ) 

rMi 4/ 


(XV). 
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. /u'-f-u  x'-f-xV  /u — u , x' — ï\ 

^ a 2 / -s  tan c»»c  ^ a 3 ' 

. /li'-f-u  ° * /V — W X — x\ 

îm(~ — t) 

ou 

. /u' — u x'— x\  . /tt'-f-n  x'-f-xX 

ai n { ) sin  ( J 

. Un6  ï«—  . (u  — u , x'—r\  . /u-+-u  , x'+x\ 

“ vrr- + — ; f,n  (— + — ) 

En  tout  trois  manières  de  trouver  tan  g J t par  les  deux  anomalies 
vraies,  avec  leurs  deux  anomalies  excentriques,  sans  compter  l’e'qua- 
tion  tang-jx  = cot(45* — £e)tang£u,  ou  tang(45* — }() s=  tangîucotja-, 
qui  donne  facilement  {-«.  Nous  en  donnerons  une  cinquième  (i6g). 

i45.  Pour  faciliter  le  calcul  de  ces  formules,  M.  Gauss  cherche  un 
arc  subsidiaire  qu’il  appelle  a».  Pour  trouver  cet  arc,  qui  remplacera 

I I 

/V'\¥  /Y\» 

les  V,  au  lieu  de  f-— j +(-r)  > on  peut  derire  : 

K=)Ï(£)V©>©! 

1 i 

/W'N^/cojA  , sin  A\  / YY\*/co8*A  -f-  8in*Â\ 

~~~\uaj  \sin  A cos  A/  \ aa  ) \ sin  A cos  A / 

= ÆVf-J  . \ = fEV  _î_ . 

\ aa  J Visio  aAj  \ aa  / sioaA* 

On  aura  de  même 

©i-©i=©WA-u.gA,=©i(^i) 

f YTV/i — 3sra*A\  /W'v'/cosaAv  /VV'\*  , 1 

(,Tîür^r)=ra  Cira)=w)  2cot  aA> 


v'* + y* 


= cot  2A  sin  2 A = cos  aA. 
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Au  lieu  de  A , M.  Gauss  met  (45' — a),  ce  qui  donne  2A=(go* — a»)’; 
cotaA=tang  av  et  sinaA  = cosa«;  mais  comme  il  emploie  aussi  dans 
un  autre  endroit  un  angle  a»  fort  différent,  je  trouve  plus  commode 
de  conserver  A,  qui  se  présente  d’abord. 

On  aura  l’arc  À par  la  formule  tang  A = (ml  ; cet  arc  différera  peu 

de  45%  cotaA  sera  une  petite  fraction;  l’arc  A sera  trouvé  par  une 
tangente  qui  varie  peu,  au  contraire  cotaA  et  cosécaA  varient  beaucoup; 
on  pourrait  douter  que  cet  arc  auxiliaire  donnât  plus  de  précision  au 
calcul;  quoi  qu’il  en  soit,  par  celte  substitution  nos  formules  devien- 


(T), 


nent , en  divisant  tout  par  a 

) 

146. 

'u-—  u 

x!-x\ 

x\ 

A'+a 

x'-t-x\ 

\ aa  J 

< 4. 

+ 4 > 

' \ a / 

k 4 

4 ) 

(VV'Yco>écaAsin 

'u'+u 

. /r'+x\ 

fu' U 

x'-x\ 

\aa  / 

s 4 

+ 4 > 

* \ 2 / 

k 4 

4 ) 

Ÿrn^raA  lin 

'u  — u 

o£ — 

_ — x\  __ 

/u'+u 

, x'+l\ 

\ aa  / 

s 4 

4 / 

\ 2 / 

\ 4 

+ 4 ) 

'u+u 

. , . A'-HA  . 

fu U 

V aa  / 

s 4 

4 J 

\ a / 

^ 4 

+ 4) 

/WV  . . _ . . 

'u U 

x\ 

t..  fx! — x\  . 

/u'+u 

x'+xX 

\aa  / 

K 4 

1 4 ) 

* \ a / 

^ 4 

4 ') 

/vv\Â 

/u'+u 

x'4-x\ 

1 • r'x'+xN 

fli'—U 

\ aa  J 

S 4 

4 J 

\ a / 

\ 4 

4 / 

/-VV\*  .... 

' u U 

x' X^ 

...  . . , /x1'— x\  j . 

/u'+u 

x'+xS 

\aa  ) 

s 4 

4 ) 

* \ 2 / 1 

K 4 

+ 4 i 

/VV'V 

l 'u  + u 

X+X\ 

<U U 

x'— r\ 

\ oa  J 

A 4 

4 ) 

* V a / ' 

< 4 

+ 4 

cot  3 A 

f U U 

x'-x^ 

1 tanfi(“'+“  X'+’r'l 

\ 

?in  aA 

< 4 

+ 4 > 

1 6\  4 4 J 

cot  aA 

fu!—u 

I-  UdRru'"h-+,'+iN 

L 

I CAI 

un  2 A 

a 4 

4 > 

1 '*  5V  4 + 4 / 

(IX) , 


« . cotaA  . /u' — u x' — x\  . /u'+u  x'-f-x\ 

d ou  ra = '“s  (— r)  '“s  (— + — ) 

/u'+u  x'+x\  /u'—u  x' — x\ 

= tan^_ f-) tans CXI). 
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i47-  Les  formules  IX  etX  donneront  x',  x,  u,  u,  quand  on  connaî- 
tra que  donne  l'observation,  et  P41'  ta  me'thode  de 

M.  Gauss, que  nous  exposerons  par  la  suite. 

(VV)W^) 

L’une  de  nos  trois  formules  donnera  t ; après  quoi  bsa ij- — — , 

,in(V) 

(u3),a=^-j,  p — b cos  i — a cos*  t. 

148.  A l’art.(iao)  nous  avons  trouve  a siuésin  i(x'— x)  sin  i (x'-f-x) 

=v-^-(^)t(r)-  q‘] - (-a-  u„g.*, 

/ WN* /coj1  A sin*  A\ / Y V\  Vco^A — sin*  AN 

\ aa  J \sin*A  cos* Aj  \ aa  / \ siu*Acoi*A  ) 

/VVV/(co>*A4-«in‘AXcoa*A — sin*A)\ /W'\  Vcos’A  — siti*AN 

jsin'aA  ) \ aa  ) \ ïsin'aA  / 

— /W'Ny1  — a sin*  AN / VV  y/cosaAN, /VV'yri  co«  aAN 

\ aa  / \ jsin'aA  ) \ aa  ) yJsin’aA/  ” ' \ aa  J \ sin'aA  / 

», 

/ W'y/4  ™t  aAN 

— \ aa  J \ sis  aA  / * 

et 

sine  sin  j (x'-— x) sinA(x'-f-x)  = (M), 

mais  (n5) 

«nî(x'— x)sin-i(x'+x)  ==  (~)  tin  J sil1  i («'+«) i 

donc 

sin,fe)Ur)  (-s2r)C-=-)  * 

,in  £ (~jfr)'6W  * (•'-*> sin  * (“'+“)  = (i^r)  • 

sin  £ sin  i (1/— u)  sini(n'+«)  = ($*)*• 

>49-  Dans  l’équation  (M),  mêlions  pour  sin4(.r' — x)  sa  valeur 
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(VVV 

~bb~)  SlQ  » Cu  ' — “)  ( 1 1 3) , nous  aurons 


SID  S'D  î u)  SÎn  ï (x'+x)  = 


’a  cot  aÀS  /WY 
sin  aÀ  / \ oa 


)• 


donc 

sia 


• .//  « . t/  ,,  » /a  cotîA\  /WV/  46  V /acotaA\/A\ 

m « smK«' -*)  s» î (x -hr)  = VSTSSV  (*=7  (w)  ( 5 ) 

/a  cot  aA\ 

=(-^r)C0S‘* 

tang  £ sia  J (a— u)  sia { (x'+x)  — . 

tang  « sia  i («'-H»)  sia  i (x'—x)  t=  • • • ■ 0 « 5). 


et 


et  enfla 


150.  Après  avoir  établi  les  formules  qui  pourront  nous  être  utiles 
pour  déterminer,  suivant  les  circonstances,  les  ellipses  des  différentes 
planètes,  il  ne  sera  pas  inutile  de  donner  dès-à-présent  quelques 
modèles  de  l'emploi  de  ces  formules , et  surtout  de  celles  qui  sont 
d'un  usage  plus  fréquent. 

Pour  les  mieux  vérifier  et  voir  plus  clairement  le  degré  de  préci- 
sion dont  elles  sont  susceptibles,  nous  les  essaierons  sur  une  orbite 
connue.  Nous  prendrons  dans  les  Tables  de  Mars,  qui  sont  construites 
sur  l’hypotbèse  elliptique,  les  données  nécessaires  pour  calculer  les 
formules;  et  comme  ces  données  ne  se  trouvent  pas  à la  simple  ins- 
pection, dans  les  Tables,  nous  allons  les  en  tirer  par  un  calcul  qui 
sera  lui-même  une  des  applications  des  principes  établis  ci-dessos. 

151.  Je  choisis  à volonté  trois  anomalies  moyennes,  z — ao*, 
s'  = 48",  s"  = 75*;  j’y  ajoute  les  équations  du  centre,  prises  à vue  dans 
la  Table;  la  somme  me  donne  les  anomalies  vraies  u,  u et  u";  les 
anomalies  vraies  sont  les  distances  au  périgée,  c’est-à-dire,  les  longi- 
tudes de  la  planète  , moins  la  longitude  du  périgée;  j'ajoute  à ces  trois 
anomalies  la  longitude  n du  périgée,  prise  dans  la  Table;  j’ai  les  trois 
longitudes  L,  L’  et  L". 

Voici  les  calculs,  qui  sont  bien  faciles  ( Voyesles  Tables  de  Lalande  y 
Astronomie,  3*  édition,  c'est  celle  que  je  cite  toujours  ). 


cfi  ASTRONOMIE. 


z = c/ao*  o'  o*| 
Equat.duccnt.  -f-  4*  5. 26  ! 

a'  = iJi8*  0'  0* 
Equat.duccnt.  -f-  8.33.4a 

/ = a^iS*  0'  0' 
Equat.  ducent. -f-  10. 33.46 

u = L — n ss  0.2 4.  5.2b’ 
n = 11.  2.24.14 

u'=L' — n = i.a5.33.4a 
n = ii.  9.34. 14 

u’=L'—  n = 9.95.33.46 
n = u.  9.94.14 

L = u .26. 99.4° 
L'  = o.a8.57.56 

L'  = 0.38.57.56 
L'  = 1 . 27 . 58 . 0 

L°  = 1.27.58.  0 
L = 11 .26.29.40 

L'+  L = o.a5.37.36 
L'— L = 1.  2.28.16 

L*+I/  = a 26. 55. 56 
L* — L,'  = 0.99.  0.  4 

1/4-1*=  1.24. 27. 4° 

1/ — L = 2.  1.28.20 

:(L'+L)  = 0.1  a. 43. 48 
î(L'— L)  = 0.1S.14.  8 

i(L'+I.')  = 1.13.07. 58 
[ l (L’ — L')  ss  o.i4.3o.  i 

i (i/+r.)  = 0.37.15.50 
A(L*-L)  = 1.  0.44.10 

U = 1.26.33.49 

u =3  o.a4*  5.a6 

U*  =:  3.35.33.46 
u = 1.26.35.42 

u*  = 2.25.33.46 
U = 0.24*  5.26 

u'+u  = a.ao.ôg.  8 
u'—  u = 1 . a . 28 . 1 6 

„ u”+u  = 4.2a.  7.28 
u' — u = 0.29.  O.  4 

u'-f  u = 3.ig  3g.  ia 
a*—  u = a . 1.28.20 

j(u'q-u)=  1.10.19.34 
-J  (u' — «)  = 0.16.14.  8 

i(u"+u')  = B. 11.  3.44 
i(u" II')  = 0.l4-3o.  9 

!(u'+u)  = 1.94-49-36 
a(u'—  u)  = 1.0.44.10 

On  voit  que  les  (u — u ) sont  les  mêmes  que  les  (L' — L),  parce  que 
dans  les  soustractions  le  périgée  a disparu. 


i5a.  Avec  les  mêmes  anomalies  moyennes,  la  table  des  rayons  vcc-> 
leurs  donne  les  logarithmes  de  V,  V',  V",  telles  qu’on  les  voit  ici. 


Log  V = 0.1436950 

V'-fV  = 3.828967 

log  V'  = 0.1573900 

V"-fV'  = 2.936478 

log  V"  = 0.1760010 

V"4-V  = 3.891867 

V = 1.592178 

log  (V'-f-V)  = 0.4516278 

V'  = 1.436789 

log  (V"+V')  = 0.4678260 

V''  = 1.499689 

log  (V"-(-V)  = 0.4611783 

V'— V =s  0.044611 

Æ = 21  .59.53 

\" — V'  = 0.063900 

x'  = 52.i3.55 

V”— V = 0.  i©75h 
log  (V™ — V')  = 8.6494430 
log  (V"— V')  = 8.798650G 
log  (V" — V)  = 9.o3i455o 

x"  — 8o.i5.24- 

Log  dist.  aphélie  — log  (d-f-a  sin  e) 

. ..  0.221 5520 . . . ; = iSo‘ 

log  dist.  périhélie  = log  (<i— a sin  «) 
log( «* — a*sin*f)  = 2 log  a cos  6 . . 

. ..  0.1404630...  s = 0' 

. . . o.3620i5o 

log  b = log  a cos  £ . . 

. . . 0. 1810075 , 

97 
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Les  nombres  de  ces  logarithmes  me  donnent 

fl  4-  a sint  = 1.665521 
a — asine  = i.58i85i 

2 a =3.047373 
aasins  = 0.283670; 

d'où  a = 1 . 5a5686 

o sine  = o.i/ti835 

log  usine  = g.i5i7835 
compl.  log  a cos  e ci-  dessus  g . 8 1 89925 

log  tang  e = 8.9707760 
e = 5*  20'  38'',5  ie  = 3*4o'  14“ 
compl.  log  cos  e. . . o.  0018899 
logacose...  0.1810075 

log  a...  0.1828974. 

0=1 .523697 
ci-dessus  a = i.5a3686 

différence 0.00001 1. 

Mais  les  tables  négligent  les  fractions  de  seconde  , et  les  logarithmes 
n’ayant  que  six  décimales,  on  ne  peut  s'attendre  à retrouver  les  ele — 
mens  avec  la  dernière  précision;  ce  serait  bien  pis  avec  des  obser- 
vations réelles.  La  dernière  valeur  de  a est  la  plus  sure,  parce  qu’elle 
n'emploie  que  les  deux  logarithmes  pris  dans  les  tables,  et  celui  de 
cos  t ne  peut  guère  être  en  erreur  que  de  peu  de  chose. 


Log  a cos  « 9.1810075 

log  cos  < 9.9981101 

logncos*r=log p 0.1791176 

~ log  p o.  0895588. 


i53.  La  première  chose  à trouver  maintenant,  ce  sont  les  anomalies 
excentriques,  par  la  formule  tang~x  = tang(45* — 7 s)  tang^u,  et  l’ano- 
malie moyenne  s = x — Q^J-)  s‘n  x (®7)- 

3.  iî 
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Or 

i€—  3® 

40'  .4" 

log  tang  f . . 

. . 8.9707760 

45 

log  COS  t.  . . 

• 9-998* 101 

donc 

(45--40  = 43. 

19.46 

sin  «. . . 

. 8.9688861 

C.  sin  1”. . . 

. . 5.3i4435< 

>°g  Q~y)  = 5*  20'  o",44. ...  4-2833112. 


Quand  on  a trouve  par  le  calcul  la  tangente  d’un  petit  arc,  on  a 
fort  exactement  et  fort  aisément  le  cosinus  de  cet  arc,  parce  qu’il 
varie  fort  peu;  en  ajoutant  le  logarithme  de  ce  cosinus  à celui  de  la 
tangente,  on  a le  logarithme  du  sinus  avec  plus  d’exactitude  et  de  fa- 
cilite qu’en  le  cherchant  dans  les  tables.  C’est  ainsi  que  j’ai  cherché 
log  sine. 

J’en  retranche  le  logarithme  de  sin  i"  pour  avoir  sint  exprime  en 
secondes.  Ainsi  l'excentricité  en  secondes  sera  5*  3o'o",44>  mais  l’excen- 
tricité est  en  même  lems  le  sinus  de  5°  ao'  28"^.  Il  y a donc  entre  cet 
arc  et  son  sinus  une  différence  de  28",  puisque  l’excentricité  est  égale 
eu  même  tems  au  sinus  de  5"  20'  28", 4 et  à l’arc  de  5*  20'  o",4. 


Log  tang  (45*— l*)  = i log  (“^)-  • • • 

logtangju=  12*  2' 451' 9.3291591 


log  tang  ~x  = 10. 59. 57 9.2886146 


sinx  — 31.59.54 9.5735441 

log  constant  4 • *<833 1 1 a 

(,>ïni7')s*nx  = l’Sg'Sa"  5.8568553 

x = 21 .59.54 

s = x — { - — lsmx  =20.  o.  a. 

V'oi  / 


1 54.  Nous  aurions  dû  trouver  s = 20'  o'  o",  en  supposant  les  quan- 
tités prises  dans  les  tables  rigoureusement  exactes , et  le  calcul  fait  en- 
suite avec  la  plus  exacte  précision;  nous  trouvons  ici  2"  de  trop,  ce 
qui  est  peu  important  ; et  nos  deux  formules  fondamentales  n’en 
sont  pas  moins  vérifiées.  11  nous  reste  à trouver  le  rayon  vecteur. 
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« o. 1828974 

sine 8.9G88861 

usine 9.1517835 

COS  JC  = 21 .59.54 9.9671710 

usine  cos x = o.  i3i5og  9.1189545 

a 1.523697 

a — flsin£Cosx  = V =1.392188.  Les  tables  nous  ont  donné  1.392178.' 

Si  ,r  surpassait  180*,  le  sinus  et  le  cosinus  de  x seraient  néga- 
tifs (X.  55);  nous  aurions  pris  les  sommes  des  deux  termes  et  non 
leurs  différences  pour  avoir  s et  V.  On  suivra  la  règle  infaillible  et 
invariable  des  signes. 

155.  Par  des  calculs  tout  semblables,  mais  plus  courts,  parce  que 
toutes  les  préparations  sont  faites,  j’ai  trouvé  | x'  = 26*  6'  281', 
x'  = 52*  12'  56",  si  = 48°  o'  2",  au  lieu  de  46-0.0;  V=  1.436792, 
au  lieu  de  1.436789,  différence  dont  on  ne  peut  répondre. 

J'ai  trouvé  de  même  4 x"  = 40*  7'  4a",  x"=8o*  i5*  24",  3=75*0'  o" 
exactement,  et  V = i. 499690,  au  lieu  de  1.499689,  différence  in- 
sensible. 

J’ajoute  les  x au  registre  des  données  tirées  des  tables  ; elles  nous 
serviront,  avec  les  précédentes,  à vérifier  nos  formules. 

156.  Nous  pouvons  encore  calculer  le  rayon  vecteur  par  la  for- 

mule  V = ■ (103). 

lin»  v • 

b = a cos  e 0.1810075 

sinx 9. 573544t 

C.  sin  u 0.3891483 

log  V 0.1436999 

les  tables  donnent o.i436g5.... 


IOO 
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i57.  Nous  avons  encore  la  formule  — J3.-—' — = — ; — . 

' 1-f-SlllfCOSU  ] -f-  Bill  ( Cü5  U 


(go)  *in  é 8. 9688861 

cos  u 9.9604259 

sinccosu  = 0.08497868 8.9273100 

Compl.  (i-t-sine cosu)  = 1.08497868 9.9648755 

log  acos't  = logp 0.1791176 

logV 0.1436931. 


Si  l'excentricité  n’était  pas  si  forte,  nous  aurions  directement 
logV  = logp — log  (1 +siu«cosu) 

=s  logp — K(sinecosu — isin*icos‘«-(- jsin’scos’tt— > etc  ). 

En  voici  le  calcul,  qui  sera  facile,  mais  un  peu  plus  long. 

Log p 0.1791196  K...  9.6377843 

9.9630942  sin  t cos  u. . . 8.9293100 

-f-  o.ooi568i  — 0.0369058  8.5670943 

4-  9-9999112  4-  s (o.oo3i562)  7.4964043 

4-  0.0000087  — j (0.0002665)  6.4257143 

4-  9-9999995  4“  ï (0. 00002265)  5.3550243 

+ 0.0000003  — { (0.00000193)  4-2845543 

logV 0.1436986  4-  j (0.00000016)  3.2i58443-' 

I.es  différens  termes  du  logarithme  se  calculent  par  de  simples  ad- 
ditions du  log  (sine cosu);  on  prend  les  complémens  arithmétiques  des 
quantités  négatives,  et  l'on  fait  la  somme  quand  on  n’a  plus  que  des 
décimales  du  septième  ordre.  Le  terme  suivant  en  donnerait  du 
huitième. 

i58.  On  aurait  de  même  (90) 

]ogV=loga4"lc,o(I~“s*n<cosx)— ^ logu— K(sintcosx-bïSin*eco$\r4-;etc.) 
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— o . 0374835 

— 0.0016176 

— o.oooog5o.8 

— 0.0000060. 2 
•—  0.0000004.3 

— 0.0000000.3 
' o.oSgaooô’S 

0.1838974 
logV......  0.1436967. 


sin 8.9688861 
cosx....  9.9671710 

sin£COSjr. . . . 8.9360571 
logK....  9.6377843 

0.0374836  8.5738414 

4 (o.oo3a35a)  7.5098985 

j (0.0002792.3)  6.4459556 
4(0.0000341.0)  5.3820127 
j (0.0000020.8)  4*5180698 
4(0.0000001.8)  3.3641369 


Cette  manière  de  trouver  le  logarithme  est  ici  la  plus  longue,  mais 
elle  est  aussi  la  plus  exacte. 

Parmi  les  expressions  du  rayon  vecteur,  nous  trouvons  encore 


V=  P ■■■ fool. 

acos,(45° — ;«)cos’iu  ’** 

Compl. cos  (45* — 4t) 0.1 3ii88o 

idem o.i3li88o 

C.  a 9.6989700 

P °* 1791 *9® 

cos’  j x 9.9858953 

C.  cos’4« 0.0195372 

log  V 0.1 436980. 


constantes 


1 5g.  Voyons  maintenant  le  tems  que  la  planète  a dû  employer  à 
passer  d’une  de  ces  anomalies  à l'autre;  ce  sera  la  dernière  donnée  que 
nous  aurons  empruntée  des  tables,  ou,  ce  qui  revient  au  meme,  de 
l’observation. 


Nous  avons  (89)  z 


3548',  1(576.1 

o* 


3548*,i676.l' 

* — 1 ; 

a 


d’où 


3548'.  1676 

i 

a’ 


('-0 


et 


ï—i  = 


«)"*  . 
3548,1676' 


nous  avons  trouvé  par  nos  suppositions  z' — z — 28’,  z"— z'  =37*. 
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<i. . ...  o.  1838974  ) 

«•....  0.0914487  f 6.7343430 

C.  5548.1676.....  6.44999%  j s" — :'=37*...  ^9876665 

2,~-s  = a8° 5.oo346o5  t" — /'=  5ii,5a39  1.7130083 

t — l=z5y/t5ia 1.7378035  ( — t — 53,4533 

intervalle  total 104 ,9^61 

ou  1041  3ah  56'  58", 4- 

Pour  changer  les  fractions  de  jour  en  heures,  je  les  multiplie  par  34 
et  j’ai  au  produit  des  heures  et  des  décimales. 

Je  multiplie  ces  décimales  d’heures  par  60,  j’ai  des  minutes  et  des 
décimales  de  minute. 

Je  multiplie  par  Go  les  décimales  de  minute,  cl  j’ai  des  secondes 
et  des  décimales  de  seconde. 

Autrefois  on  convertissait  les  décimales  de  seconde  en  tierces;  cet 
usage  est  presqu’entièrement  abandonné. 

160.  Pour  vérifier  celte  quantité  par  les  tables,  il  faut  chercher  le 
inouvemeut  moyen  pour  1041  aa*  56'  38", 4-  1" — c = 38*4-27“  = 55*. 

1041  y donnent  54* 3o'  ta" 


aab 38.49 

56'... i.i5 

38" o,5 


55.  o.i4,5  — i4",3. 

Les  tables  donnent  ainsi  i4",5  de  plus  que  les  55*;  mais  c’est  qu’elles 
renferment  un  mouvement  de  précession  de  5o",a  par  an,  qui  fait  pré- 
cisément i4",3  pour  io5  jours. 

.6..  Cos  « - = (v)  ( cos  * - sin  0 (94);  appliquons 

cette  formule  à notre  troisième  anomalie. 

o . 00G89G4 

cos  x" 9.3284898  sin«...  8.9688861 

4-0.1719437  9.2353862  8.9757825 

— 0.0942763 

cosu"=;  0.0773674... log  8.838558i  85°  33'  46". 


Logo 0.1828974  T 

C.  log  V" 9.8239990  J 
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Cette  formule  est  donc  très-exacte , mais  on  voit  qu'elle  est  incom- 
mode, c'est  ce  qui  a fait  chercher  l'expression  de  la  tangente  de^u 
par  ^ar.  J’en  ignore  le  premier  auteur;  Nicollic  est  un  des  premiers 
qui  se  soit  occupé  de  transformations  de  ce  genre.  Mém.  acad.,  i 746. 

Nous  avons  déjà  éprouvé  la  formule  sinu  cosi  sinx  (i56). 


.62.  Cot«  = _ Î1ÜE1  (99), 

coa/  uax 


compl.  cos  s 0.0016899 

cot*"' 9-aî'i7997 

-h  0.1724605  9.3366896  — 

— 0.0948606 

cot u"~  0.0775999. ..  log  8.8898611 


— lange 8.97077C0 

C.  siiix"..,.  o.oo63ioo 

0.0948606  8.9770860 

u=  85*  33'  46". 


i63.  Parmi  les  valeurs  de  cos.r  choisissons  ^(cos«-j-siiw)(ioo 

C.  log p 9.8208804 

V" 0.17C0010 


• g-ggG88i4 g-gg688^ 

cos  u" 8.8885543  sin«  -J-  8.9688861 

0.0768133  8.8854357  0.0924209  8.9G57675 

0.0924203 

cosx"  = 0.1693335 log  9.2284864  x''=8o'  1 5'  34". 


Nous  avons  déjà  vérifié  sinx,  qui  n'est  que  le  renversement  de  la 
formule  sinn  (161). 


164. 


Cotx  = 


cot  u 
cos  » 


+ 


tanç  s 

COS  II 


(io5). 


C.  COS  £ 0.0018899 

cot//' 8.8898580 

0.077938  8.8917479 

0.093773 

cotx"  = 0.171711....  log  9.2347981 


tangi. ...  8.9707760 
C.sinu"...  0.001 5o36 

8.9720796 

x"  = 80°  i5'  34". 
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1 65.  Sm  } h — sin  j x . ^5.*  } (96) , d ou 

l 

/ V \* «in  ;jc 

\a  ) «n  ; u ’ 

cos(45° — £*) 
co*  45° 

On  voit  que  celte  formule  peut 

servir  à trouver  l’une 

des  quantités  V,  a,  x ou  u,  quand 

on  connaît  toutes  les 

cos  (45* — \() 

. ..  9.8688120 

ïlog« 

, ...  0.0914487 

c.  ;log  V" 

■•••  9-9* >9995 

sin  jjc'1 

, 9.80^224* 

sinitt"  = 4a*  46'  53" 

9.8519993 

u"  = 85.35.46. 

166.  Cos  7 u = cos  4 x ^ > f°rmu^e  analogi 

çédente  (q5). 

C.  sin  45*.. 

sin  (45*— 

cos4x". . 

9.8834359 

cos  j u"  = 4a* 46' 5a", 5 

9.8656674 

u"  = 85. 35. /,5. 


Pour  trouver  toujours  la  même  seconde,  il  faudrait  calculer  les 
décimales  de  seconde. 

De  ccs  deux  formules  on  tire  tang ±u  = tang;  x cot(45'— • i «)>  et 
tang;X  = tang  ;«  tang  (45* — je),  formule  beaucoup  plus  élégante  et  déjà 
vérifiée.  La  formule  de  sinjx  est  le  renversement  de  la  formule  de 
sin  4";  celle  de  cosjx  est  le  renversement  de  celle  de  cos-ju.  Nous 
n'avons  pas  besoin  d’en  donner  les  exemples. 

167.  Sin-J(« — x)  = f— ^ siuji  siuu  (106). 

(V) 
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(V'J* o.o88ooo3 

C-P‘ 9.9104412 

sin  j* 8. 6685ai7 

«**“" 9*  998f>964 

sin  J («"— oc")=a* 3ÿ  1 1" 8.6654698 


u"  = 85- 35' 46" 
x"  = 8o.i5.a4 

u"—x"  = 5.18.23 

4(«W')  =.  2.59.11 

u"+x''  =165.49.10 
£(«"+*")  = 82.54. 35.. 


168.  Sini(«4-J?)  = cos  jssinu.  (107) 

(-) 9-99844*7 

cos}« 9.9995281 

sin  u" 9 . 9986964 

sin i(“"+r")  = 8a*  54'  37"  9.9966662’ 


au  lieu  de  82.54-35;  mais  ces  grands  sinus  ne  peuvent 
donner  beaucoup  d'exactitude. 

C.cos'e 0.0009460 

sin 8.6683217 
V'sin u" siu  x" 9.9961932 

sin  i (u" — x") 8.6654599. 

Nous  avons  donne  pour  ( u — x)  une  série  plus  utile  ( 18  et  37). 


169.  De  ces  deux  expressions  je  conclus  tang 

Compl.  sin  j (i/'-j-x")  = 82*54' 55" o.oo35359 

sin  - («" — x")  = 2.39.  ti 8.6654685 

Tangi*  = 2.40. >4)2  ....  8.6688024, 
formule  préférable  à celles  des  articles  142,  14Ô  et  i44- 


170.  Jusqu’ici  nous  n’avons  considéré  qu’un  seul  lieu  de  la  planète 
dans  son  ellipse  ; pour  en  comparer  deux , nous  choisirons  les  deux 
lieux  les  plus  cloigués  « et  u"  avec  x et  x",  V et  V". 


2. 


*4 
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Nous  trouvons  d'abord  sin  ' (x' — ar)  = ®*n  T (“ — «)•  (,,a) 


V. .....  o. i436g5o 

V" 0.1760010 

VV" o.  3 196960 

(VV")* 0.1598480 

C.  b......  9.8189925 

sin  j(n" — «) 9.7084929 

sinj(x" — x)  = 29*  7'  45" 9.6873334 

ar" — x as  58.  i5.5o. 


171.  Sin)(x'+x)  = sini(«'+u).  (n3) 

(tt)’ 9.9788405 

sin  g («''+«) 9.9124416 


sin  g (x"-f-x)  = 5 1 *7'  38"  9.891 282 1 , 


des  formules  170  el  171  on  tire 


sin  { (x'-}-**’) sin  \ fu-^-u) 

sin  i (j/ — jf)  sin  { ( u‘ ' — n)  9 


formule  com- 


mode poui-  les  substitutions  ; on  en  déduit  encore  (n3) 


/YV'\ 

sin  J(x'— x)  sin  j (x'+x)  = (—J  sin  ï (u'—u)  sin  4 (n'-f-u)  , 

( “HT ) 9.9576810 

sin  i(u" — *0 9.7084929 

sin  !(«"■+■«) 9.9124416 

C.  sing(x"-4-x) 0.1087166 

sin  j (x1' — x)  = 29"  7'  45" 9.6873321. 

Les  voleurs  de  cosa(x" — x)  et  cosg  (x'-f-x)  sont  moins  commodes, 
parce  qu'elles  sont  des  biuomes  (110  et  111). 
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J73.  Cos|  (x' — x)  = (-^-)*[cos  4-  si  ne  cos  J (u'-f-u)]. 

ÇV\")\...  0.1598480 
C.  p. . . . 9.8208824 

9.9807304 9.9807204 

cos f(u"— u)....  9. 9543612  sin*....  8.9688861 

0.822227....  9.9149916  cosi(tt''+u)....  9.7604617 

°-o5l295- 8.710078a 

0.87352a....  9.9412739  i(x"-or)  = 29*  7'44’' 

(x"— x)  = 58.i5.2  8. 


173.  Cosv(x'-f-x)  = [cos  j (u'-f-u)  -f-  sin  t cosf  (u — «)]. 

/WV 

9-98o75<>4 9.9807304 

cos i («"•+■«) 9.7604617  sin  e 8.9688861 

o.55io5i4 9.7411921  cosi(u''_ u) 9.9Î42612 

0.0765558. ’8. 88587  7 7 

0.6275872....  9.7976741  i(x"-+-x)=  5i*  7' 40” 

(x"4-x)  = 102.l5.20. 

Sin  et  sin 4 (u'-f-u)  se  trouvent  en  renversant  les  formules  qui 

donnent  j (x— x)  et  ((x'-f-x). 


174. 


et 


Tangf  (x'— x) 


co»Mangl(u'— u) 

mn  . cos  i(i, '-(-i/)  > v1  >47 
co*  j (u' — u) 


tangi  (x'-f-x) 


co»  Main;  s (1/4.  u) 
tineco»4(t/ — u)  9 
«»;(«'+«) 


en  renversant  la  formule  (114)  on  a 


(■i*5) 


cos  { (u'-f-u)  = cot  e sin  j(u' — u)  cotf(x'— x)  — — '>  . 

ain  t 9 

quand  On  a (u'-f-u)  parcelle  formule,  ou  peut  calculer  ] (x'-f-x)  par 
la  formule  (n5). 
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sine...  8.9(188861  rosi...  9.9981101 

cosi(V'-f-u). . . 9.7604617  tangifu"— «)...  9.7743517 

C.cos-(u" — u)...  0.0657388  C.  1. 063386.. . 9.9737185 

o.o6a386  8.7950866  9.7460603 

1 langj(x'' — x)=  39*  7'  45" 

i.o6a386  dénominateur  (x" — x)=58.  i5.3o 


175.  Sine...  8.9688861  cosc. ..  9.9981101 

co$ï(u" — «)...  9.934361a  tang  1 («"■+-«).. . o.i5i979Q 

C. cos;(«''-f-«). . . 0.3095385  C.  1.1388946...  9.9435163 

0.1388946  9.143685G  lang ;(x"4-x)=5i”  7' 39"  0.0936065 

J ;(x" — x)  = 39.  7.44 

i.i388t>46  dénominateur.  x"=8o.  i5.  a3 

x =31 .5g. 55 


76. 

C.  (W")'... 

...  g.84oi53o(: 

.16) 

a.  * . 

. . . 0. 1838974 
0.0330494  •• 

*—  siu  t. 

..  8.9688861 
. . 0. oa5o4g4 

COS 4 (x" — x). . . 

.. . 9.9413760 

COS  i (x"-f-x) . 

••  9*797679° 

• 

0.921 1^72 
— 0.06IG049 

9.9643344 

0.0616049 

8.7896151 

o.85g5335 

9.9543631 

COS  4 («" II)  Z 

= 39-44' 9''. 

ÆY..., 

( 1 1 7) 

— sinÉ. 

..  8.9688861 

77- 

, . . o.o23o4o4. . 

\ aa  J 

9.7976796 

C0Sj(x'' — x). , 

••  9-94,a75o 

_ 

0.6618033 
- 0.0857453 

9.8307390 

0 . 085745 

8. 9353106 

0.5760580 

9.7604663 

COSï(u"-f-«)  = 

54*  49' 34". 

78. 

— sine...  8.9688861 ..  .(1 18).. . 

...  9.9981101 

cos}(x"+x)..,  9.7976796  tang 4 (x"— x) . . . 9.7460677 

C.  cosi(x" — x). . . o.o587a5o  C.  dénominateur...  o.o3oo63o 

— 0.0C68791  8.8353907  tangï(«"— w)=3o*  44' l0"  9.7743398 

0.933  iaog  = dénominateur. 
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17g.  — sint. 8.9688861 .. .(1 19) ;..cost..^  9.9981101 


cosj(x" — x). . . 9.9412750  tangi(x"+x). . . 0.0916478 

.cosj(x"+x). . . 0.3023204  C.  dénominateur...  0.0602627 

—0.139563  9.1124816  tangî(«,'-f-n)=54*  49*  56"  o.i5ig8o6 

0.870437  =s  de'nominateur  j(u" — u)=  3o . 44  • 1 0 

u"  — 85.35.46 

u = 24.  5.26. 


180.  Par  l'article  (iao) 

3 o.5oio3oo 

a 0.1828974 

sine 8.9688861 

sin^x" — x) 9.6873538 

sin  4 (x"+x) g . 89 1 2834 

yu — V—  0.1075061 9.0314297* 

181.  Par  l’article  (121) 

aasinc.'.'.ï. . 9.4628155 

cosi(x" — x) g.  94 12750 

cosi(x"+x) 9.7976796 

— o.i555i36  9.1917681 


2a  = 5.o47386  (V"+V)  = 1 .445936 

V'+V  = 2.891873  f (V1' — V)  ==  o.o537  525 

V"  = 1.49968S6" 
V = 1.3921835. 


Par  l’article  (121) 


aa 

sin*ÿ(x"— x) 
0.722093 


0.4839274 

9.3746656 

g.8585g3o 


2(VV")» 0.4608780 

cosi(x"— x) 9.9412760 

COSi(u'' u) 9.9342612 

3.169772  O. 3364l4> 

V'+V  = 2.891866. 
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182.  Par  l’article  (ia3) 

(V"— V) f>.o3i/,53o 

C.  (V"+V) 9.5388217 

col(nr)  o. aSSi^ra 

taogitf  = 3”  49'  o",5 8.8343159 

cos  {d 9.9990356 

C.  sia  i 1 .oji  1 1 3g 

C.  co»(-  ~ 1 ) o.oSSjaSo 

sin  (x— = 54*56'  54"  9.9130904 

irf  = 3.49.  o 


Cette  formule  ne  parait  pas  toujours  susceptible  d’une  précision 
suffisante. 

La  suivante , qui  a presque  le  même  numérateur  et  un  dénomina- 
teur souvent  petit,  ne  promettrait  pas  plus  d’exactitude,  si  elle  ne 
donnait  l’arc  par  sa  tangente. 


183.  Par  l’article  (134) 


2... 

..  o.5oio5oo 

V'-V 

V'+V” 

...  8.5703747 

(WH)*. . • ■ 

..  0.1598480 

tAngi(x'— j:).  . . 

...  9.7460577 

C.  (V'+V).... 

..  9.5388317 

C.  0.0167. • • 

...  1.7773835 

cos  | («*''• — u) . . . 

..  9.934361a 

langi(ar''-hr)  = 

= 0.0936159 

(—)■■■’ 

..  0. 0587350 

o.g833o 

9.993685g 

i (*"+*)  = 5«* 

i 4i" 

1 .0 


0.0167. 

184.  Par  l’article  (ia5) 
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9(W*)‘  - 

9 -9996997 

9-94,375° 

C.  cos-j(«" — «) 0.0657388 

1.01557g  0.0067135 

I 

0.015579 


ni 

8.57027.^7 

lan8  (—■) 9.7742317 

C.  o. 015579 1.807460 4 

o. 1619668 

&ng  = 54*  49'  53''. 


Celle  formule  ne  suppose  que  k cosinus  tk  en  outre  des 

-données  V",  V,  u" — u de  l'observation. 


i85.  Par  l'article  (laG) 

(V' V\ 

T+\) 8.57oa747 

col  0.2257683 

tang  i d = 3o"  34'  40"  8 . 79604  3o 

cosfrf  = 9.9991527 

C.  sins i.o3in5g 

C.  cos(~^) o.o657388 

sin  — 5i*  i5'  n"  9.8920484 

i d—  3.34.40 


^ = 54-49-5i. 

Celte  formule,  outre  V'',  V et  u" — u,  suppose  tin  f.  Donnez  une  va- 
leur à sine,  vous  aurez  uue  valeur  hypothétique  de  («"-f-n),  et  par 
conséquent  u'  et  u, 


V = 


1 + sin  t cos  u , 


:^(i+sinéCos</)=~(i-f.sinêcos«"). 


Avec  u",  u et  e vous  aurez  x"  et  x,  z"  et  s,  3"—  s,  ot  vous  verrez 
si  ( z"~ s ) s’accorde  avec  — . 

n» 

Après  quelques  suppositions  , vous  connaîtrez  « et  tout  le  reste. 


v 
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18G.  Par  l'article  (127) 

— si»  é 8.96888G1 

C.  cosj(x"-|-x) o.  2028204 

cosi(x" — x) 9.9412750 

— 0.129563  9.1124815 

1.0  ■ C.siu  j(x"— x). . . . . 0.3126672 

0.870437  0.0G02626  sin~(x''-+v<r) 9.8912834 

tatigifu1' — u) 9.7742317  — sim 8.96888G1 

9.8544943 9.83449(3 

tangi  (x"-+vr) 0.0936336  — 0.101702  9.0073310 

cotï(x'' — x) 0.2559412  -f-  1.520793 

1.520793  0.1820711  1.419091 

tangi  («"+*)  = 54*  49'  4°" 

Cette  formule  est  trop  compliquée  pour  être  d’aucun  usage , d’au- 


tant plus  qu’elle  suppose  des  données  qui  la  rendraient  superflue. 


187.  En  changeant  les  u en  x,  et  réciproquement,  et  changeant  le 
signe  de  s,  on  aurait 


1*11510*'+*)  = 


tan6;(x'— j) 
sintcos^(u'- 
+ "VA7V77 


C08  i (u'4-  u) 


Cette  formule,  conclue  de  la  précédente  par  analogie,  se  trouve 
parfaitement  juste  ; ou  la  démontrerait  de  la  même  manière. 


sine 8.96888G1 

C.  cos 4 (»'+-») . . . . 0.2395383 
cos  ; (u" — u) 9.9542613 


0.1388946...  9.1426836 
1 .0 


1 . 1 388946, 


C. 
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tangj(x'' — x) 9.74G05S8 

9.6895752. . . . 

,angï  (“"+«) 0.1 519799 

coSï(u" — u) 0.2257683 

0.0673234 

lang 

188.  Pour  les  formules  suivantes  , 


C.sin;(u" — «).  .v.-r  0.2915071 

sin  (u’-j-u) 9.91 244’ 7 

sine 8.9688881 

9.689.5752 

0.0728471  8.8624121 

1.167674 

1.240621  0.0926041 

; (x"-)-x)  = 5 1 ’ 7'  39". 

, on  cherche 


(y  v \ 

Ÿ'j  , ou  log  tang  A 
c cst-à-dire  qu’avant  de  prendre  le  j on 


tang  A 

C.  sin  2 A 
log  cot  2A  = 


— ±(]ogV— logV'-f-âo), 

ajoute  3o  à la  caracte’ristiquc 

V 0.1436950 

C-  V" 9.8229990 

44*28'  2". . . . 9.9919235 

88.56.4  0.0000761 

8.2695035 


8.2695786. 


ï (u"-u)  + 

T - 

k («"—")  -f- 

i - 


4 (u''+u)  + 
ï (u"+«)  - 

ï (»"+“)  + 4 
4 (u"+u)  - 


«) 

(x"—x) 

(x"-x) 

(x"-x) 

(•*"-*) 

(x-'-x) 

(“"+  «) 

(x"+x) 

(x"+x) 

(•*"+*) 

(y'+x) 

(x"+x) 


cot  sA 

sin  aA 

= 

3o°44'  10" 

= 

29.  7.45 

— 

5g.5i  .55 

== 

1 .36.a5 

= 

29.55.57.5 

• — » 

0.48.12.5 

= 

54.49.36 

= 

5i.  7.3g 

= 

106.57. *5 

= 

5.41.57 

52. 58. 37. 5 
1 .5o.58.5. 
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89.  (I)  (VV")ï. 

..  O.i 598480 

cæy... 

0.01 .5a48 

C.  a. 

. . 9.8171025 

\ ua  ) 

sin  2A. . . 

9-9999249 

1 

rn:y. 

..19.9769505 

COS  j f . . . 

9.9995281 

\ aa  / 

sin±(x"— *)... 

9.6873328 

<# 

..  9.9884752 

/u'+  U x'+JCN 

C0S(  4 4 )••• 

9-9997737 

sin  ^ 

’u* U . X ” — x\ 

.4*4/ 

= 29-  55'  57”,5. . . . 

9.698084Î 

fort  exactement,  parce  que  sin  2 A varie  fort  peu 


190.  (II)  cos ■;( sin aA.......  e. 0109778 

sin  j(.r"-{-\r) 9.8912834 

C°s(±=ï-Ï=?) 9.9999575 

sin  Ç‘-  = ~*2*  3 7 " 9.9022185 

fort  exactement  encore,  par  la  même  raison. 

I 

19t.  (III)  (^)* o.ou5248 

sin  2A 9-9999249 

sin^s 8. 6683a. 7 

sin î (jc" — x) 9.G873328 

c0s(~-+^—) 9.779G955 

sin  (f=2  - ~~)  = o-  48'  .2", 3 8.  .467977. 

19a.  (IV)  sin  2A  sin  ) e 8.67977.4 

sin(~^) 9.8912834 

coï  9-9378a5o 

sin  = 1 » 5o'  54",5  8 . 5088798. 

Ici  l’erreur  est  de  4"  S elle  deviendra  plus  forte  dans  les  formules 
suivantes,  parce  qu’une  partie  d’erreur  sur  log  tang  A en  produit  27  sur 
tanga  A. 
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«93-  (VI)  (yy)‘ 0.0115248 

cosje 9.9995281 

tang  2 A 1.7  3o4g65 

sin  4 (x'4-x) g.  891 2834 

sin  (~~ç—  — 8.1468340 

cos  = Sa*  56'  47"  9.7796668. 

«94-  (V)  (yy)  tangaAcos4< 1.7415494 

sinj(x" — x) 9.6875328 

sin(!i±i:—  8.5o88758 

cos  f£=ï  4*  X-~)  = 29*  56'  53"  9.9377580, 

au  lieu  de  29.55.57. 

I 

195.  (VH)  (yy)*  aA  ..... . ...  1.7420213 

sin^s 8.6683217 

sin(-(x" — x) ..... . 9.6873328 

4-) 9.9022176 

cos  — 3L=r)~  1‘ ,6'  IO"  9 •9998934* 

au  lieu  de  0*48'  12", 5,  dont  le  cosinus  est  9.9999574. 


196.  (VIII) 

(w) 

/u‘+u 

x'+Xv 

cos  \ 4 
au  lieu  de 

4 ) 
i*5o'  58", 

(IX) 

cot  (— 

Zu'+u 

t.ng(_- 

r*+x\ 

4 ~) 

sini(x"4-x) 9.8912834 


+ 


-) 9-698o844 


cot  s A 
sin  aA  * 


9-9997>o8 

9.9997736. 

8.2693786 

0.2397406 

8.509319a 
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(X)  cotaAcoséc2A S.  2695786 

cot  i.855»a53 

tang(~-+^-=^)  =5a-/1<y9''  0.1227019 

De  ccs  deux  équations  plus  réellement  utiles,  on  tire  donc 


(X) 

(“-*=+ 

■ÏÏ-)  = 52-59'  9” 

(IX) 

Su"+ U — 

\ 4 

■£±-)=  ..5,.  . 

(-) 

U -f”  W ■ / r 

— — = 34.5o.  IO 
a * 

(*) 

= 5i.  8.  8 
a 

(«*) 

1 1 4"  u v 1 •> 

— ~ = 54  • 5o . 1 0 

donnée . . . . 

u" — U - . . 

. = 30.44.10 

a r T 

u"  = 85.54.20  -f-  34"  erreur 

u = 24.  6.  0 + 34 

(*) 

= 5i.  8.  8 

a. 

donnée .... 

J* — x , r 

= 29.  7.45 

x"  = 8o.i5.55  -)-  29  erreur 

X = 22.  0.23  + 28. 

Quoique  les  formules  soient  géométriquement  rigoureuses,  on  voit 
pourtant  qu'elles  sont  ici  en  erreur  de  3o"  environ , parce  qu’elles  em- 
ploient de  trop  petits  arcs.  Les  formules  V,  VI,  VU  et  VIII,  qui 
donnent  l'inconnue  par  son  cosinus,  sont  ici  fort  incertaines,  et  l'er- 
reur irait  à plusieurs  minutes.  O11  ne  doit  employer  qu’avec  précaution 
l’arc  subsidiaire  A , et  choisir  entre  les  diverses  formules  celles  qui 
supposent  moins  de  calculs  précédons  , ou  qui  n’emploient  que  les 
quantités  les  plus  sures  et  les  moins  variables. 
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“ «97-  (XI)  cl  (XIV)  sin(^-^-r)=  o" /,8'  1 a"5 . . . 

C0S(ï1+?_î:+Î)  = 1 .5o.58,5. . . 

C.sin(!i=i'+^)  = ag.55.57,5... 

C.  C08  (!ï±îf+^i£)  = 5i.58.57,5... 

tangj«=  3.40.  >5 
c = 5.20.39. 


198.  (XII)  et  (XIII)  sin(! 


u'4-  u 


C.  cos 


V 4 

4 ) 

(IL  — U 

V 4 



4 ) 

(u"+u 

xm+.r\ 

\ 4 + 

4 /" 

(U^+ 

^ 

tang  j e — a"  40'  1 5" 
e — 5.ao.  36. 


,99.  (XV)  et  (XVI)  sin  (?j=ï_î^ï)  = 56'  35" . . . 

sin(ü^-^±4=  3.4t.  57.... 
C.sln(!~-f-^)  = 59.5i.55.... 
C.sin(^+^)  =«o5.57.i5.... 


•»ng*ïê 

tang  j & = 3.40. 14. . . . 

Celte  troisième  formule  parait  la  plus  sure. 

aoo.  (389)  3 o.3oio5oo 

cot  a A coséc  3 A 8 . 3690786 

C. sin  ~ 0.3915071 

C.sin  ^ 0.1087166 

tang  t = 5*  ao'  3o"  8.9708333 


117 

S.  1468340 

9-99977Î7 
o.3oigi55 
o. sao3o65 
8.6688297 

8. 5o887 58 

9-9999575 

0.0977826 

o.o6ai65o 

8.6687807 

8.4478213 

8.8og6gg5 

o.o63o3o6 

0.0170589 

i7.3376io3 
8 . 6G88o5 1 
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acota.A  coséc  aA 8.5706086 

C.  sin(!Î±Ü) 0.0875583 

C.  sin^-— ^ 0.3136673 

tang  e = 5*  ao'  5o''  8.9708341 • 


Voilà  donc  cinq  manières  de  trouver  e,  qui  paraissent  toutes  fort 
lionnes  quand  les  données  seront  exactes. 

Aussitôt  apres  on  a 

p = (VV')*asin  aA  tang  aÀ  sin-  (u" — u)  sin  , 

b p b _ 

COS  I J COS  I ' 


avec  «"  = L"  — n,  on  trouve  FT  = L" — u''=L — u. 

11  ne  faut  donc  que  V'  et  V avec  (u" — u)  tirés  de  l’observation  , et 
; (x1' — x)  tiré  du  calcul,  pour  déterminer  une  orbite  d’une  manière  assez 
simple,  par  cette  méthode,  qui  est  celle  de  M.  Gauss. 


aoi.  Avec  les  mêmes  données,  sans  employer  les  dernières  formules 
de  M.  Gauss,  on  obtiendra  tang  { (lé-f-n)  par  la  formule  (ia5); 
tang-  (x'-J-.r)  par  la  formule  («3.4)  avec  x'  ctx,  et  sine  par  la  for- 
mule (iai),  et  le  problème  sera  résolu. 

Mais  l’observation  ne  donne  nullement  (x' — x);  sans  supposer  cet 
angle,  qu’on  peut  à la  vérité  trouver  toujours  par  des  essais,  on  ferait 
, . V"— V . . . ....  ,.  (V'-V) 

Uug  ï <*  = cot  3{u  — u)  , Sin  r(lé+u - rf) = (V,^  V)sin  /(u'-u>uT.  ■ 


sine  est  ici  inconnu;  mais  on  lui  donnerait  une  valeur  hypothétique  qui 
donnerait  une  valeur  également  hypothétique  de  u'-t-u , on  aurait  u' 
et  u,  x et  x,  s'  et  z,  et  enfin  l’on  verrait  si  les  valeurs  satisfont  à 


l’équation  z' — z — s;  on  recommencerait  les  calculs  dans  une  autre  sup- 

a' 


position  de  sine,  et  l’on  arriverait  nécessairement  aux  valeurs  véri- 
tables, ou  à fort  peu  près;  mais  le  circuit  est  long.  On  va  moins  in- 
directement au  but  en  faisant  les  essais  sur  (x' — x). 

Nous  avons,  dans  nos  types  de  calculs,  supposé  toutes  les  connues 
nécessaires;  mais  nous  avons  déjà  vu  qu’il  n’exislc  pas  de  moyen  di- 
rect pour  avoir  les  x quand  les  <4  ou  l’excentricité  sont  inconnus. 
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L’équation  —,xxx  — sin  t siu  x est  facile  à calculer  quand  x est 
a‘ 

donné;  cependant  si  l'excentricité  est  considérable,  et  que  x soit  au 
contraire  un  angle  médiocre , il  sera  possible  que  les  tables  logarith- 
miques à sept  décimales,  ne  donnent  point  assez  de  précision.  Dans 

x' 

ce  cas , je  mets  pour  sin  x sa  valeur  x — 7*73  "t"  etc>  > et  l’équation 
devient 


= x — sin  x H-  sin  x — e sin  x = ( x — sin  x)  + ( 1 — e ) sin  x. 


d’où 


*—  TQI~e)S,nX"*"î'nr3“  1. a. 3.4. 5 "*■  1. a. 3. 4. 5. 6.7  e,C'3 

De  cette  manière  on  aura  toujours  t par  un  calcul  facile  et  suffisam- 
ment exact;  mais  si  l'on  cherche  x par  le  tems,  alors  je  fais 

cl  . / x3  x5  , x-'  \ 

1 = X“  « + e fa*  - r3T5  + 7^  - etc.)  , 


d'où 


a*  0-0 


a. 30 — 0 


T=ô(* 


_ — r: 

4-5  ~ 4 • 5 - ■ 7 


etc 


■). 


«quation  facile , mais  un  peu  longue  à résoudre  par  tâtonnement.  Pour 
en  donner  un  exemple,  je  choisis  la  comète  de  1759  dont  l'ellipse 
était  si  alongéc  que  l’excentricité  était  0,96764567; 

logea  >était 6.35aoo5a 

O11  demande  x pour  t=G 5.544o5... 1.8030747 

C.log(i  — e) 1.4900675 

log  premier  terme  = o,44<7a°ô.  • -,  9.6451474 


x est  en  parties  du  rayon.  Ce  premier  terme  est  aussi  le  premier  de 
la  valeur  x ; mais  à cause  du  facteur  (7—)  qui  est  considérable , ce 

premier  terme  serait  une  valeur  beaucoup  trop  forte.  Pour  calculer 
les  termes  suivans , je  pourrais  le  diminuer  de  moitié  et  supposer 
x = o.22;  je  pourrais  le  diminuer  de  j et  faire  x=  o.33,  et  voir 
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quelle  supposition  réussirait  moins  mal  ; mais  je  préféré  nn  procédé  plus 
direct.  Je  suppose  donc  x = 0-44*7 3 » quoique  cette  valeur  soit  mani- 
festement trop  forte,  cl  je  m’eu  sers  pour  calculer  le  second  ternie. 
Je  me  contente  , dans  ces  essais  , de  logarithmes  à cinq  décimales. 


5 log  x 8.Q3545 

l08y.T(— ') o-GQ7^7 

log  deuxième  terme  — — 0.4296  9.6:008 


d’où  résulterait  x = o.oiai  , valeur  évidemment  trop  faible; 

nous  avons  supposé  x = o . 44  ’ 7 > valeur  évidemment  trop  forte. 

Prenons  la  moyenne  x'  = 0.3269  3 log  x. . . 8.06750 

log  constant. . . 0.69763 

deuxième  terme. . ..  o.o58a3  8.76513 

premier  terme 0.44*72 

nous  aurions  x 0.38349. 

C’était  une  supposition  trop  faible  que  celle  de  x'  = 0.3269 
elle  nous  donne  pour  x une  valeur  trop  forte  x = 0.3835 

somme  = 0.6104 


Supposons  x'1  égale  à la  moyenne. o . 3o5a 

3 log  x' 8.45575 

0.69763 

3e  terme  = — 0.14170 g.i5i58 


1"  terme  = o.44*73 

X = O . 30003 

x"—  o.3o5a 
o.6o5a2 

3 log  xm=  0.30261 8.44365 

i"  terme  0.44*72  0.69763 

3'  terme  o.i38i3 9.14028 

x = o.5o359 

x'”=  0.30261 

x"=:  o.3o3io 

Nous 
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Nous  approchons  beaucoup  ; il  faut  maintenant  calculer  aussi  le  troi- 
sième et  le  quatrième  terme  que  nous  avons  pu  négliger  jusqu’ici , et 
calculer  avec  sept  décimales. 

log  ar" 9.481 5859 

3 log  x" 8.9651718 

logarithme  constant.. . . 0.6976537 
a'  terme  = — o.i588oo5  9. 1 4 2 3 9041 

1“  •+-  0.4417205 


Somme  s=  0.3029200  > 


C log  20 . . . . 

8.6989700] 

a log  je1’.. . . | 

j 8.9651718 

) 

terme  ;+■  0.0006576. .. 

| 6.8045322 

C log  4a 1 

! 8.37675 

terme  — 0.0000014 

x = o.5o5556a 
x"=  o.5o5io 

4.14445 

x’  s o.5o55a8i . . «T 

. 9.4819126 

2 log  x1 

. 8.9638252 

• 

1“  terme....  o.44,7a°3 

0.6976337  • . .log  const. 

a*  terme....  0. 13911 3g 

9. 1455705 

Somme  o.5oa6o64 

8.6989700. . .log  const. 

3*  terme . . . .*  6400 

8.9638252 

!..  • 2 log  X* 

4*  terme. ...  — >4 

6.8061657.  ..log3*  terme 

x = o.3o52/f5o 

8.37675.. 

. . .C  log  4a 

x ' — o.5o55a8i 

4.14674 

x"  = o.3o3a865. 

. 

Nous  approchons  beaucoup,  nous  voyons  que  le  quatrième  terme  ne 
changera  plus  et  sera  — 0,0000014  , et  que  le  suivant  serait  absolument 
insensible. 

a.  16 
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9-48i853i 

8.9637062 

0.6976327 


log  x" 
2 log  x " 

0.4417203 


0. 1390567 

9. 1431920 

o.3oa6636 

8.6989700 

4-  6896 

8.9637062 

— >4 

6. 8058682 

X 

= o.5o33oi8 

X " 

= o.5o32865 

X" 

' = 0. 3032941 

g. 4818640 
8.9637280 

1"  et  4'  terme 

= o.44I7'8g 

0.6976327 

3e 

— 0. 1390673 

9.1432247 

3« 

H-  63g6 

8.6989700 

X 

• — 0.3052912 

8.9637280 

x"' 

= 0. 5032941 

6.8059227, 

æt“ 

■s=  0.3032926. . . . 

. 9.4818619 
8.9637338 

1"  3*  et  4*  terme 

= o.4Jz3585 

0.6976327 

3* 

— 0. 1390652 

9.1433184 

X 

= o.3o33933 

= o.3o32ga6 

X1* 

xx  0.3032929. . . . 

. 9.4818623 

8.9657246 

0.4423585 

0.6976327 

0. 1390655 

9.1432196 

X 

= 0.5032930 

X** 

= o.3o32g29 

Arrivés  à ce  degré  d’approximation , les  tables  ne  nous  permettent  plus 
d’aller  plus  loin. 

Divisez  les  deux  valeurs  de  x par  sin  1*,  vous  aurez  xxx  17*. 32'. 58", 64 


CHAPITRE  XXL  • ,aî 

et  38”,66.  La  véritable  valeur  est  1 7". 22'. 38”, 64  qui  avait  servi  à calculer 
le  tems  365'  544°3- 

x = o. 3o32gaQ. T. . . . 9.4818623  o.  3o3ag3o 9.4818624 

C sin  1" 5. 5i44î5t 5.3i44a5i 

i7*.aa'58'',64  4-7962874  i7*.22,58”,6 6 4-7962875 

On  voit  qu’on  arrive  avec  beaucoup  de  facilité  à une  valeur  très- 
approchée,  et  qu’ensuite  on  ne  gagne  presque  plus  rien;  mais  il  est  bien 
rare  aussi  qu’on  ait  une  pareille  excentricité  , et  qu’on  ait  besoin  de  tant 
prolonger  des  essais  au  reste  très-faciles. 

Les  astronomes  ont  fait  tout  ce  qu’ils  ont  pu  pour  bannir  toutes 
les  méthodes  indirectes  ; mais  il  est  encore  trop  de  circonstances  oà 
ils  ne  peuvent  les  éviter,  et  c’est  pour  cela  que  nous  avons  donné  cet 
exemple  tout  au  long. 

202.  Les  formules  que  nous  avons  réunies  , facilitent  la  recherche  des 
élémens  elliptiques  d’une  planète.  On  appelle  élémens  les  quantités  qui 
distinguent  une  orbite  de  toute  autre  orbite  ; ils  sont  au  nombre  de  trois 
pour  une  ellipse  : le  demi-grand  axe,  l’excentricité  et  la  position  de 
l’apside  ; le  demi-grand  axe  et  l’excentricité  déterminent  le  petit  axe  et 
le  paramètre , la  position  de  l’apside  détermine  les  lieux  du  ciel  ou  le 
mouvement  de  la  planète  est  le  plus  ou  le  moins  rapide. 

203.  De  tous  les  élémens , le  plus  aisé  à déterminer  et  le  plus  im- 
portant de  tous , c’est  la  révolution  qui  donne  le  grand  axe  et  le  mou- 
vement moyen. 

Quand  on  connaîtra  le  mouvement  moyen  , il  suffira  de  trois  observa- 
tions pour  déterminer  le  périhélie  et  l’excentricité. 

En  effet , soient  3 , s',  s"  les  trois  anomalies  moyennes  inconnues  ; 

u y u p et  u -f-  7 les  trois  anomalies  vraies  correspondantes  , on  aura, 

en  comptant  du  périhélie , 

a = ( u—p ) — 3esiu(u  — 

en  nommant  u pour  abréger  les  termes  suivans  de  la  série  de  l’équation 
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du  centre , ou  aura  de  même 


s'  = u — ae  sin  u + ai' 

s"=  («- k-q)  — ae  sin  (u  +<7)  + ""; 

•u  eu  conclura 


a'  — : —p  — ae  [ siu  u — sin  («  — p )]  (ai'  — ai  ) 
z"—z'—  q — ae  [ sin  (u-f-ÿ)  — sinu)]  -J-  (ai"  — ai') 


p — (a'— a)  + (ai'  —ai)  = 4«  sin  {p  cos  («-+-(/>) 

= 4»  sin  j p cos  j p cos  u -f-  4«  sin*  { p sin  u 
q — (s''-— a')  + («" — »')  =4e  s‘rl  i 9 cos  («  -f-  7 q ) 

= 4csin  ; q cos  j 7 cos  u — 4es*n*i7  S*Q  u 


sin  p 

g-  (z-z)+ 
lin  q 


aecos  u «+•  ae  tang  j p sin  « 
ic  cos  u — ae  tang  ; q sin 


“}• 

Ut 


(M). 


Si  l'on  a trois  longitudes  L,  L',  L",  de  la  planète  , on  aura  /7  = L'—  L, 

q = L" — L'  ; on  aura  z'—z=ca~l(t'—t),  s"— *'  = ca“* 
f > f'  et  t"  c'tont  les  teras  des  trois  observations.  Dans  une  première  ap- 
proximation on  ne'gligera  (ai' — ai)  (ai" — a»). 


P— (»'—») +(■>'— ) 
sin  p 

et  pour  abréger . . 


q — (»" — g')  4-  (»*—</) 

sin  q 


= aesin  n (tang  37?+ tang 


(A-B)  = 

(A  — B)  co  tjp  CQ8  iq 


2£sinu9in  ‘ (p+çj 
cob  îp  cos  îq 
2e  sin  u. 


2e  sin  u connu  de  cette  manière , on  calculera  2e  cos  u par  l’une  des  deux 
équations  M ou  toutes  les  deux,  on  aura  = tang  u , on  aura  u et 

L — u — n ; enfin 

_ (a«  lin  u)  _ (ae  cos  u) 

— ’ a sin  u ~ ~ a cos  u 


Avec  ces  valeurs  très-approchées,  on  calculera  ( Table  73)  les  termes 
négligés  ai,  ai',  ai",  et  l’on  recommencera  le  calcul  de  (aesinu), 
( ic  cos  a),  u,  c et  II;  on  aura  une  approximation  meilleure. 

On  recommencera  une  seconde  et  même  une  troisième  fois  tous  les 
calculs  , et  l’on  aura  toute  l’exactitude  que  comporte  l’observation. 
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Aucun  astronome  u’avait  parle  de  celle  méthode  quand  je  l’expli- 
quai pour  la  première  fois  au  Collège  de  France.  M.  Bouvard  l’a  depuis 
Irouvée  de  sou  côté.  J’cn  ai  fait  l’essai  sur  Mars;  nous  aurons  occasion 
de  l’employer  par  la  suite  ; pour  le  présent  je  me  contenterai  de  dire  que 

La  irc  approximation  a donné  e = 0.09484  “ — m*.5o'.i8" 


La  3e e = 0.09395  u = 1 10. 10.  ia 

La  3' e = 0.0933a  « = 110.37. 14 

La  4e e — 0.0933i3  u = 110. 3a. 49 


Soit  Asin  au  le  second  terme  de  l'équation  du  centre;  en  négligeant 
les  termes  suivans,  nous  aurons 

«' — ai=i(sin  an' — sinau  )=  a b sin  (u1 — u ) cos  (u'-f-  u) 

= a b sin  p cos  ( u'  -f-  u ) 

u" — tu  — b ( sin  au''—  sin  a u')  = ah  sin  ( u" — u')  cos  ( u"-f-  u') 

= a b sin  q cos  (u"-f-  u') 

Choisisse*  des  observations  telles  que  u — o et  u'  = 90’,  cos  («'-f-  u ) 
= cos  90'  = o ; ainsi  le  second  terme  de  l’équation  du  centre  doit 
disparaître  ; soit  u"  + u'=  180*  -f-  90*  = 370* ; cos  ( u"~f~ «'  ) dispa- 
raît de  même. 

Ainsi  pour  avoir  une  approximation  plus  prompte,  il  faut  prendre 
deux  observations  vers  les  apsides  et  l’autre  vers  la  moyenne  distance, 
ou  deux  vers  la  moyenne  distance,  et  l’autre  vers  une  des  apsides. 

Le  lieu  des  apsides  se  reconnaît  au  mouvement  diurne  , qui  est  ou 
le  plus  grand  ou  le  plus  petit. 

Le  lieu  de  la  distance  moyenne  $e  reconnaît  au  mouvement  qui  diffère 
peu  du  mouvement  moyen. 

ao4-  Cette  méthode  ne  demande  que  trois  observations,  mais  alors 
elle  exige  que  l’on  connaisse  le  mouvement  moyen.  S’il  est  inconnu,  il 
faudra  quatre  observations. 

Soit  dz  le  mouvement  diurne  moyeu  qui  est  inconnu,  n , n\  n"  les 
trois  intervalles  de  tems  entre  les  quatre  observations 

z'— z = ndz,  z"—z'  = n'dz  , s"'— s"  s=  n"ds. 
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Les  quatre  équations,  en  négligeant  les  a>,  se  réduiront  à 

ndz  — a sin  p ( e cos  u)  -j-  a sin’  ?p  (o  sin  u ) 

n'dz  = a sin  q (e  cos  u ) — a sin*  { q (e  sin  u) 

n"dz  = a sin  r (e  cos  u)  — a sin*  j r (e  sin  «). 

Nous  aurons  trois  équations  et  trois  inconnues  dz , ( e cos  «),  (e  sin  u) 
que  l'élimination  fera  connaître. 

Nous  verrons  à l’article  des  planètes  comment  on  se  procure  les  lon- 
gitudes que  suppose  cette  méthode. 


ao5.  Ce  procédé  est  le  plus  simple  et  le  plus  usuel,  parce  qu’il  est 
bien  plus  aisé  d'obtenir  des  longitudes  que  des  rayons  vecteurs  ; que 
les  longitudes  suffisent  sans  les  rayons  vecteurs , au  lieu  que  les  rayons 
vecteurs  seraient  inutiles  sans  les  longitudes.  Nous  nous  réservons  d’en 
donner  un  exemple  quand  nous  traiterons  des  planètes  en  particulier. 

Soit  p le  demi-paramètre , t l'angle  dont  le  sinus  est  égal  à l’excentri- 
cité , V le  rayon  vecteur , L la  longitude , on  aura 


£=  i -f-sin  « cos(L — II)  ou  cos  (L  — n)j 

une  seconde  observation  donnera  cos  (L'  — n)>. . .(r); 

troisième cos  (L" — n)J 


une 

vous  en  déduirez 


v - W = fvr-)  = (t1)  fcos  (L-n)-cos  (L'-n)]^ 

(W) = (rr)  *-cos  ■ 


) — cos  (L' — n)]3 
)— cos(L"— n)]> 


et 


V’— V VV  / V'— V\  cos  (L— n)  — cos(L'— n) 

V' — V • W*  — VV'-  V/  \Vy  — cos  (L— n)—  cos  (L— n) 
_ a sin  i (L*— n— L-fn)  sin  j (L*— n-f-I — fl) 
“ a sia  i (L'— n— L-Hl)  sin  i (L'—n+L—  n)  ’ 


et  pour  abréger , 

sin  £((„*— L)sin  f'tlü 
\ fl 


n) 


«Dï  (L'— L)  sia 


•00 


, en  faisant  m=  (y1— v)v*' 
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— L)  sin  7 (L+L)  coa  n — sin  J (L* — L)  cos  y (L+L)  sin  IJ 

,n  gin  ((L'— L)sin  j (L+L)  cos  II — sin  -)  (L' — L)  coa  • (L+L)  ain  n * 

gin  7 (L* — L)  si»  ) (L+  L)  — sin  [ (L“ — L)cos -)(L+L)  un;  n 

m ami  (L' — L)  sin  I(L+L)  — sin  ; (L — L)cos  )(L+L)  tangn  * 

m sin  j (L' — L)  sin  i (L'+L)  — m sin  j (L' — L)  cos  j (L+L)  tang  II 
s=  sin  j (L" — L)  sin  7 (L’+L)  — sin  ( (L''— L)  cos  i (L'+L)  tangn 


sin  ((L" — L)  cos  7 (L+L)  lang  n — ni  sin  ‘ (L' — L)cos(-(L+L)  tangll 
= sin  j (L" — L) sin  \ (L+L) — m sinj(L' — L)  sin  j (L+L) 

_ _ r, sin  i (L“ — L)  sin  j (L'+L)  — m sin  i (L' — L)  sin  I (L'+L) 

UQg  srn;  (L"— L)  cos  J (L+L) -mus  -; (L' — L) cos  i (L+L) 

tang  J (L+L)  - 

sin  j (L  — L)  cos  — (L  “HL) 
m sin  i (L— L)  cos  ± (L'+L) 

1 ain  i (L’ — L)"cos  J (L+L) 

= ^V±hL-zl  = tmiV+iï-* , et  tang  (£&  - n) 

«—y  1 — I*  cot  I (L+L)’  8\  a J 

tang  j (L+L)  — P 


tang^(L+L)— tangn tanS  > (L*+L)- 


, — y 


+«angi  (L+L)  tangn  , + tang  a (l/+L)  **  l (L+L)  - 

_ tang  1 (L+L)  — Q tang  j (L+L)  — tang  ; (L+L)  + P 
— . - y + tang»  -i  (L+L)  - P tang  i (L+L) 

_ P- Q tang-' (L+L) 

aic*i  (L+L)  —y  — P tang  ; (L+  L) 

_ P coa*  » (L+L)  - Q sinj  (L+L)  cna  (L+L) 

1 — Q coa*  ; (L+  L)  — P sin  i (L+L)  cos  ; (L+  L) 

m sin  i (L'— L)  sin’ (L+L)cna  i (L+L)  m sin  ’ (L'— L)  cos  ; (L+L)  sin  ; (L+L) 

ain  j (L'-L)  ain  ) (L1— L)  ' 

[ msm)(L'-L)co,*:(L+L)ct>sj(L+L)  msin  )(LJ — L)  sin  )(L+L)sm  )(L+L) 
1 sin  j (L* — L)  “ ain  i (L+L) 


m sin  » (L' — L) 


[sini(L+L-L”-L)3 


m sin  7 (L'— L) 


ti(L'-L) 


_ ~âm  KL*— L)  __  tini(L+t) 

m ain  s (L  — L)  _ ».  ...  m sin  ! (L1 — L)  , ,, , 

1 — ïïrr(L+Lf [cosi  (L  +L”  L “L>3  1 - ‘(l+lT  C0!‘(L_L) 


Par  conséquent, 
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— m sin  j (L'—  L)  «in  (L'— L') 

tang  (SÜÜ5-  n)  = - 

**  \ a / m sin  £ (L  — L)  coa  £ (L  — L ) 

fin  i (L*— L)  * 

/ — m sin  î (L'«— L)  sin  ~ (L'— L')\ 
__  V »in  ÿ (L*—L)  J 

m sin  { (L — L)  cos  ‘ (I/— -L') 

sin  ; (L'— L)  — 1 


m cot  { (L*—  L')  - 


«in  ; (L* — L) 

«in  ; (L' — L)  «in  j (L* — L') 


~ [ri  «i  (L'-L’+lJ-T) 

mcot  « (L  LO  sia  i(L' — L)  sin  i (L" — L) 
m 

~ m cot  ' (L" L'ï  _ 11111  ■ C(L* — l'  )~KL' — L)3 

* ' ' «in  J (L' — T)  sin  j (L" — L ) 

m 

mcot  j (L" — L')  — cot  j (L' — L')  — cot  j (L' — L) 
m 

~~  (m— i)  cot  ; (L4— L ) — “cot  1 (L' — L) : 

n trouvé  par  l’une  de  ces  formules , vous  aurez  par  l’une  des 

formules  (a),  eti  par  l’une  des  formules  (i);  de  là  sin  t=^— 

et  a = j le  problème  sera  donc  complètement  résolu.  Ou  pourrait 

faire  d’autres  combinaisons  pour  avoir  ( L"-+-L-f-n)  ou  IT  ; on  peut  trou- 
ver une  autre  expression  de  tang  n , par  une  voie  qui  se  présente  tout 
d’abord. 


p = V -4-  *V  cos  ( L — n ) 
p = V'  -+■  éV1  cos  ( L'  — IT  ) 
p = V"-f-  cV'cos  (L1'— n) 


V + e[V'  cos  (L'  — n)—  V cos  (L  — IT)])  __  . . , 

V + e [ V'  cos  ( L''  — n ) — V cos  ( L — n )] J v ’* 

V cos  (L  — n)— V'  cos  ( L'—  TQ 

= V COS  (L n) V'cOsCL/ n) 

_ Vcos  Lcos  n+Viin  Lsin  n — V'  cos  1/  cos  n~— V'  sin  V sin  n 

Y cos  L cos  II  V sin  L sin  n — V " cos  L"  cos  n — V"  sin  L*  sin  n 
__  ( Y cos  L — V'  cos  L')  -f*  ( V sin  L — Y'  sin  L')  tang  n 

(Y  coi  L — V'co  sL'Y-f-  (Y  sin  L — • Y "sin  L")  tang  n * 

(V'-V) 
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( V'— V)( Vcos L— V'cos  L")  + (V'— V)(Vsin  L — V"sin  L")  tangn 
_(V"—V)(VcosL— V'cos  L')  -+-  (V"—V)(VsinL— V'sinL')  tangn  , 
(V'— V)(  V sinL— V'sinL")  tangn— (V"— V)(V  sin  L— V'  sir.  L'  )tangn 
=(V" — V)(VcosL — V'cos  L') — (V' — V)  (V  cos  L— V'cos  L")  , 

(V*— V)  (V  co.  l^-V'cns  L')  — (V'— V)  (V  cos  L— V*  en»  L') 

UDS 11  — (V'— V)  (V  »in  L — V'nin  L*)  — (\  V)  (VTin  L— V'  tin  L') 

(V— V)(VcoSL— V'cn.L')— (V'— V)  (VcosL— V'cosL')  A 

— (V— V)(V'smL'-V  unL)  — (>" — V)  (V'sin  L" — V sin  L ) — B-(3)- 

Développant  vous  aurez,  en  changeant  cos  L— cos  L'  en  2 sin  f(L' — L) 
sin  i (L'-fL)  , etc. , 

i A =V V'sin  i (L'— L)  sin  ) (L'-f  L) -f-V' V'sin  j (L"— L')sin { (L'4-L') 

— V V"sin  ^ (L" — L ) sin  L) , 

B =VV'sin  i (L'— L)cosi  (L'+LjH-V'V'sinifL''— L')cosi(L"4-L') 

— V V'sin  |(L" — L )cosj(L"4-L  ) , 

et  ung  n = 

n trouve  par  l'une  de  ces  formules,  on  aura  e par  l’une  des  équations 
(a),  et  p par  l’une  des  équations  (1). 

Mais 

a = &;  — P + P «"S**- 

On  aura  donc  a,  et  le  problème  sera  complètement  résolu,  si  l'on  peut 
obtenir  les  trois  longitudes  et  les  trois  rayons  vecteurs , ce  qui  est 
assez  difficile.  Cependant  quand  les  trois  rayons  vecteurs  sont  né- 
cessaires, on  les  détermine  au  moyen  d'une  méthode  fort  ingénieuse 
de  M.  Gauss,  que  nous  exposerons  en  son  lieu. 

207.  Soient  (fig.  i5)  ABC  les  trois  lieux  delà  planète  sur  son  orbite; 
SA  , SB,  SC  les  trois  rayons  vecteurs,  SOHIK  la  ligne  d’où  se  comptent 
les  longitudes,  nous  aurons  OSP=n=longitude  du  périhélie,  OSA=L, 
OSB=L',  OSC=L",  PSA=(L— n),  PSB=(L'— n),  PSC=(L''_  17); 
abaissons  les  perpendiculaires  A a,  B b , Ce  sur  la  ligne  SO  , nous  aurons 

Sa  = V cos  L ; ab  — Sa  — Si  = V cos  L — V'  cos  L', 

Si  = V'  cos  L';  ac  =5  Sa  — Sc  = V cos  L — V"  cos  L", 

Sc  = V'cos  L''. 
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Menons  AF  parallèle  à SO , 

Aa  = V sin  L , BD  = Ba  — A a = V'  sin  L'  — V sin  L , 
Bi  = V'  sin  L'  , CF  = Ce  — Aa  = V'sin  L"  — V sin  L , 
Ce  = V"  sin  L". 


ao8.  Portons  ces  valeurs  dans  l'e'quation  (3)  , nous  aurons  (aof>) 


tang  ] 


— (V*-V)  (BU)  - (V  -Y)  (CF) 

AD  /AF\  /V'— V\ 

_ Bd  \bd/  \v  — v/ 

~-©(v§?) 

/r\'— V\  /AC^  /sin  CAP\ 

1 — \V' — V/  \ÂEV  \»in  BAD/ 

_ . _ /V' — V\  / sin  ABC\  /cos  CAF\ 

- C ~ (^bcâ)  (iüTbâü) 

/V'— V\  / sin  ABC\  / sin  CAF\ 

1 ~ V sin  UC  A J V sin  BAD/ 


ab 

a;- y 

\ or 

BD 

\v'— V 

) BD 

*>( 

>1^ 
1 J 

CF 
1 BD 

/co»  CAF  \ 


Par  celle  construction , l’on  voit  que  pour  trouver  n , il  faut  connaître 
les  cordes  AC  et  B A , et  les  angles  CAF  et  BAD , ou  les  angles  ABC , 
BCA,  CAF  et  BAD. 


aoq.  Or 

BAD  = BHS  = 180” — BSH  — SBA  = 180e  — L'  — SBA. 


Le  triangle  SBA  donne 

tangf  (BAS—  ABS)  as  tang  (90»  — ) BSA  ) 

ou  , tang  i d = cot  i (L'— L) , 

ABS  = 90* — i BS  A — i d =r  90“ — i (L'~  L)  — \ d , 

BAD=  ,8o° — L' — 90°-+- j (L’— L)+  ( d =90*— L'-K  L'—  ï M-  i 
= 90-  - i ( L'+L)  + { d = 90*  - i (L'+L-d) , 

CAF=  CIS=  180°— CSI—SCI  = i8o*  — L"— SCI. 
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Mais  le  triangle  SCA  donne 

tang  i (CAS  - ACS)  = (ÿcpv)  cot  i (L"-L)  = tang  1 d, 

SCI  =SCA=  go'—  i (L"—  L)  — i d', 

CAF  = 1 80' — L"—  go'H-j  (L" — =90’ — L" — 7 L-|-  ^ d 

— 9°* — ï (LB  *+-L  — d). 

Ainsi 

^ /y—  V\/AC\  ain  i (L"+L — <f) 

„ tang  î (L  4L-J)  - (v^v)(âb ) ^T(L'+L^) 
tang  11  = 


Mais 


, /V’~VN  cos  { (L'+L-d ) 

\AB  J cos  J (L'+  L —d) 

sin  SCA  : SA  ::  sinCSA  : AC  ==  -V,5i/n, 

pju  A (I,  — L4.tf 


cos  î (L*— L-fi^) 

Sin  SBA  : SA  ::  sin(L'-L)  : AB  = 

AC  Vain  (L* — L)  coa  ; (L'— L+rf)  _ ain  (L* — L)  coa  j (L' — L-f-rf) 

AB  — cos  i (L’— L +d)  V ain  (Ür—l.)  — sin  (L'— L)  cos  i (L‘—L+d) 


d'où 

En  faisant 


. n M 

ungn=R. 


M=  (V"— V)  sin  (L'— L)  cos  i (L"—L+d)  sin  i (L'+L—d) 

— (V'— V)  sin  (L''— L)  cosi  (L' — L-j-cf)  sin  i(L"+I d), 

N=  (V"— V)  sin  (L'— L)  cosi  (L''— L-M')  cos*  (L'-4-L —d) 

— (V'  —V) sin  (L"— L)  cosi(L'— L-M)  cosi(L"+L— d), 

équation  qui  suppose  toujours  les  trois  rayons  vecteurs  et  les  trois  longi- 
tudes, mais  qui  d’ailleurs  ne  renfermera  plus  aucune  inconnue  quand  on 
aura  calculé  d et  d . 


aïo.  Nos  trois  équations  peuvent  s’écrire  ainsi  : 

(4-1)  = ecos(L  — n)| 

(y,  — >)  = e cos  ( L'  — Il  ) l (1). 

( y — 1)  = e COS  ( L”  — n ) J 

Pour  avoir  les  trois  longitudes  dans  chaque  équation , je  multiplie 
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la  i™  par  sin  ( L”  — L')  , 
la  a'  par  sin  ( L"  — L ) , 
la  3e  par  sin  ( L'  — L), 

£ sin(L'' — L')  — sin  (L"— L')  = e sin  (L" — L*)  cos  (L  — n) , 

£r  sin  (L"— L ) — sin  (L"— L ) = * sin  (L" — L ) cos  (L'— n) , 

£ sin  (L'— L ) — sin  (L'— I.  ) = e sin  (L'— L ) cos  (L''-n) , 

Je  fais  la  somme  de  la  première  et  de  la  troisième,  et  j’en  retranche 
la  seconde, 

£ sin(L" — L') — sin(L”— L')— f sin(L" — L)  + sin  (L''— L) 

+ ~ sin(L' — L)  — siu  (L'— L) 

=s  e [sin  (L’'— L')  cos  (L— n)  — sin  (L"— L)  cos  (L'— n) 

-+-  sin  (L' — L)  cos(L"— n)] 

= i e[sin(L”— L'-f-L— n)+sin(L”— L'— L-J-n)  —sin  (L”— L-f-L'— n) 

(0  (=0  (3) 

— sin  (L” — L — L'+n)-f-sin(L' — L+L” — n) 

(4)  (5) 

+sin(L' — L — L"+n}] 

= ie(o)=Oj  (6) 

car  le  sixième  terme  détruit  le  premier,  le  quatrième  détroit  le  second, 
et  le  cinquième  détruit  le  troisième.  Remarquons  en  passant  que  le 
théorème  est  général,  et  qu’on  a , quels  que  soient  les  angles  L et  n , 

sin  (L” — L')  cos  (L — II)  — sin  (L” — L)  cos  (V — n) 

4-  sin  (L'—  L)  cos  (L"— n)  ==  o . . . . (X). 

Nous  aurons  donc 

£ sin  (L" — L')  — £ sin  (L”— L ) + £ sin  (L'— L) 

= sin  (L'— L)  — sin(L”— L)  -f-  sin  (L"— L') 

= asini  (L'— L— L”+L)  cos  i (L'— L +-L”— L)+  sin  (L”— L') 
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=îsini(L'— L")cos(^±tl—  l)  -f-sin  (L" — U) 

=sin(L" — L')  — a sin  j(L" — L')cos(— 

=asin  j (L"— L')  cos  i (L"— L')— a sin  J (L"— L')  cos  (Ll±E  _ l) 

=asin  i (L"—  L')[  cos  { (L"— I/)— cos(tl±^  — l)]] 

=4sini  CL"-L')sin^  fcL''-K  L'-L-  i V) 
sini(iL"-t-iL'-L+JL"-iL') 

=4s*nî(L'' — L')  sin  ^ ( L' — L)  sin  » (L1'— L). 

A ulrc  théorème  très-remarquable  : quels  que  soient  les  angles  L,  L', L", 
on  aura  toujours 

sin(L' — I,)+sin(L'' — L')  — sin  (L''— L) 

= 4sio  (L'— L)  sinifL" — L')  sin  j (L'' — L) (Y). 

Nous  aurons  donc  en  multipliant  par  VV'V", 

/,  V V V"sin  i (L'— L)  sin  i (L" — L')  sin  ~(L" — L) 

=/>  V' V"  sin  (L" — L')  — pVV”  sin  (L" — L)  + p W'  sin  (L— L) 
4 VV'V' sin  i (!/— L)»in-;  (L* — ï/)  rin  j (L' — L) 

Ct  P~~  Y V'sin  (L' — L)— VV"  tin(L' — L)+V' V'sin  (L*— L') 

__  4VV'V“  sin  : (L  — L)  sin  j ([/— L')  sin  ‘ (Llr— IQ 
— a triangles  ASB-f-a  triangles  BBC — a triangle» CSA’ 

Cette  formule  élégante  qui  est  de  M.  Gauss,  ne  suppose,  comme  on  voit, 
que  les  différences  de  longitudes,  et  non  les  longitudes  absolues;  il  ne 
faut  pas  que  ces  différences  soient  trop  petites,  car  la  différence  des  trois 
triangles  rectilignes,  ou  , ce  qui  revient  au  même  , l’aire  du  triangle  ABC 
des  trois  cordes  serait  fort  petite , et  l’erreur  des  observations  aurait  une 
influence  très-sensible  sur  la  valeur  de  p.  Ainsi 

a VV'V'  sin  l (1/ — L)  sin  i (L’— L')  sin  i (L'— L) 

P aire  du  triangle  outre  les  trois  cordes 

ai  i.  Soit  A = — — i =P-^-  , B , nous  aurons 

A = e cos  ( L — n)  et  B = e cos  ( L'' — n ) , 

A : B:; cos  (L— n)  : cos(L" — n) , 

A—  B cm  'L— n)  — cos  (L"— n)  a sin  ; (L'— n— L+n)  sin  ;!(L'— rt-f-r— n) 

A-j-B  cos  (L— n)  -f-  coi  (L” — n)  a co»;(L'— ri+L — n)cos  |(L'— n-L-t-n) 

■=  *"g  i (L"-L)  “..g  i - n). 
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V— V 


O'A  ’ — pY)c(.t  ;(L" — L) p (V— V)cot  J (L'-L)  _ V’+Ÿ  Cof  1 (L  L) 

— p\-H>V— âVV*  — p(V+\T— aVV  — . aVV' 

,~PTV’+vj 


I/4-L 


L*-fL 


n- 


L'— L 


; L" — n , 


• n- 


L*—  L 


= L — n , 


ensuite 


L — n + (L'—  L)  = L'— n ) 

p— v _ P— V' p— T* 


' V cos  (L  — ri  ) V coi(L' — n;  V“cos  (17—  n)‘ 


Calcul  des  formules  précédentes. 


ai  a.  Pour  essayer  ces  formules,  continuons  de  prendre  dans  les  tables 
de  Mars  les  longitudes  et  les  rayons  vecteurs  elliptiques,  et  servons-nous 
de  ces  quantités  pour  retrouver  les  élémens  de  l'ellipse  sur  lesquels  les 
tables  ont  été  construites,  nous  verrons  mieux  que  par  des  observations 
réelles , ce  qu’on  peut  attendre  de  nos  formules. 


tang  fl  =: 


. /V’—  V\ /V'Vin  ; (L’—  L)iin{(L'+L) 

tanS,(L  \VV»iii  { (L1*— L)coa t (L*-pL) 

/V'\  sini<L'—  L)  cos;  (L  + L) 

1 \ V'-  v)  VVV  «n  ; (L' — L)  cos  ; (L'-t-L) 


(■g8)- 


LogV'... 

0. 1573930 

C.log  V* ... 

9.8339990 

(V"— V')... 

9.o3i453o. . . 1 

C.(V'— V)... 

1 . 55o558o. ..a 

sin  j(L'— L). . . 

9.4465169. . .3 

C.sinï(L" — L). .. 

0.3915071. . .4 

sin  f (L'-f-L)-  • • 

9. 343ia68. . .5 

C . COS  ; (L’'-f-L)  . . 

0 .o5ioi4o; . .6 

0 . 5 1 3o 1 68 . . . 

9. 4955678... 7 

cot  j (L'-f-L) . . . 

0.6460C46. ..8 

1.385583... 

0. 1416324. . .9 

— 0. 385383 

dénominateur. 


*anSî(L"+L).  • • 9.71  i4736.  . .10 
nombre...  o,5i46o45. . . n 
ôtez...  o.3i3or68 
numérateur  = -f-  0.2015877... 

log...  9.3044640. ..  12 
C . dénominateur  0.41 388a  1 . . . 1 3 
tangTI...  9.7183461 ...  14 
n=—  27"  56'  4" 
on  n.  2.23.56  = n 

11.  a.  24.  i4.  véritable  valeur. 

1 8'',  erreur. 
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2,3.  La  formule  a donc  toute  l’exactitude  qu’on  peut  désirer;  car 
18"  sur  ri  ne  peuvent  jamais  produire  que  3"  sur  la  longitude.  Celtemé- 
thode  exige  la  recherche  de  i/f  logarithmes,  en  comptant  pour  deux  celui 
de  tangi(  L)  qu’il  faut  chercher  parmi  les  tangentes  et  parmi  les 
nombres. 

Formule  (198) 


✓L'+L  , ,,,  „ ,s  /V— V\  fV'\  «in  j (L*— L) 

rolC — 5: n)  — co1t(E  — L)  (r_v;  [y-)  Jin  1 (L' — r.)  lin  i (L"—  L')’ 


V" 0.1760010 

C.V' 9.8426070 

(V'— V) 8.6494430. . . 1 

C.(V" — V) 0. 9685470... a 

sin  f (L"— L) 9. 7084939. . . 5 

C.sinj(L' — L) o.553483i ..  .4 

C.sini  (L'' — L') o.  601 384i...  5 

— 5.16196 6 0.4999571  ••  .6 

+ 3.86655g  . .,  i 0.5873246.(7.8)  cot  i(L"— L) 

+ 0.704595 9.8479384  tang^t-^-' — ^(9.10) 

54*49'  54"  = (ï^-n) 

_ r /L*+  L\ 

37  . I 3 . 5o  = ^—5—; 

— 37.36.  4 = n 
11.  a.a3.56  = n. 

* ■ ( • •%  * * •.  / ’r  'tyli.'"  f-  «1 

Cette  formule  exige  la  recherche  de  10  logarithmes  , en  comptant 
pour  deux  celui  de  cot  7 ( L"—  L'  ) , et  pour  deux  autres  celui  de 

ung(^_n) 


314.  Formule  (198) 

c.l(ï±i_n)  = [,  -GpËÏ)(£))«S<l--l') 

-(p=t)(v-')co1 
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(V'-V).... 

. 8.6494420 

, 

C.(V'— V).... 

. 0.9685470 

V'.... 

. 0.1760010 

C.V'.... 

. 9.8426070 

0.4331087 

9.6365970 

o.5668gi3 

cotj(L' — L). . . 0. 5358o88 

coti  (L"—  L') 

9.7534998 

1.487325  0.1724058 

0.5873246 

1.487325 

0.3408244 

o-7°4%4 

g.847g3go 

• cot(^-n) 

= 54*49' 54" 

9 

=3  a7.13.50 

n 

O 

fcO 

K 

ci 

1 

II 

n 

= 11  a.aS.56. 

;te  formule  exige 

10  logarithmes,  comme  la  précédente. 

-L'  ) — (v'_'v'Xv)cot  KL'— L)- 

(V"— V'). . . . 

. 8.7986506 

CV'— V) 8.6494420 

C.(V’'— V).... 

. 0.9685470 

C.(V''— V) 0.9685470 

V.... 

. 0.1436960 

V*. . .. . 0. 1760010 

C.V'.... 

. 9.8426070 

C.V' 9.8426070 

oti(L"-L').... 

. 0.5873246 

cotf  (L' — L) o.5358o88 

a.igigig 

0.3408242 

1.487325  0.1724058 

Le  reste  comme  ci-dessus,  les  formules  sont  équivalentes;  mais  celle-ci 
exige  la  recherche  de  g logarithmes  au  lieu  de  io. 


ai 5.  M.  Gauss  a donné  la  formule 


V' 

v 


V' 


A +L  „\  . V V 

*anf>  ( a — *0  — V'  \ r V'  \“ 

v (i  - cot i (L-LO _ ( y- _ cot i (L'-L) 

Elle  est  encore  équivalente  aux  formules  ci-dessus , mais  elle  exige  la 
recherche  de  1 1 logarithmes  differens.  11  y a une  faute  d’impression  dans  la 

formule 


>57 
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formule  de  M.  Gauss  qui  porte 

cot  j(L" — L),  au  lieu  de  cot  ^ (L"— L'). 

Je  m’en  tiens  à la  formule  de  9 logarithmes  dont  l’expression  est  la 
plus  simple  ; elle  demande  cinq  logarithmes  de  moins  que  celle  qui 
donne  n directement  ; on  peut  aussi  trouver  n par  une  formule  qui 
n’emploie  que  les  V et  non  leurs  différences  ; mais  elle  est  encore  plus 
longue  à calculer  : c’est  celle  de  l’article  (ao6).  En  voici  le  calcul. 


V... 

V'... 

0.1436950 
..  0.1573930 

■+-  0. 1233343 
-+-  o.37ii5i5 

sini  (L'— L)... 
sinHL'+L)... 

..  9.4465169 
..  9.3431368 

-f-  0-4943858 
— 0.4883670 

0. ia3a343 
coti(L'-f-L)... 

9.0907317 
..  0.6460646 

nume’rateur. . 

0.0061388 

0.5455019 

9.7367963 

■+•  0.5455019 

-f-  0. 3gi5756 

V'... 

V''... 

. . 0.1573930 

. . 0.1760010 

-f-  0.9370775 

— 0.9488004 

sini(L'' — L'). . . 
sinHL"+L')... 

. . 9 . 3g86 1 5g 

..  9-85754i4 

dénominateur. . 

. O.OII7229 

0.57: i5i5 
cot  7 (L"-f-L'). . . 

9.56g55i5 
. . 0. oa3a644 

numérateur. . 
dénominateur. . 

7.7873754 
. — 8.0690351 

0.5915756 

9.5938157 

lang  n. . 

. — 9.7183403 

V... 
V". . . 

«in  j (L''— L) . . . . 

. . 0.1436950 
. . 0. 1760010 
,.  9.7084939 

n = 
n = 

= — 37*. 36’.  3” 

: II.  3.33.57 

II.  3.24.14 

«ini(L"+L)..., 

. . 9.6604596 

Erreur. . . 

— ' 0.  0. 17 

0.4883570 
cot  7(L" — L) 

9-6886485 
. o.a885a64 

L = 

1 1 .26.39.40 

0.9488004 

9-977 >749 

— n = 

-f*  27.36.  3 

L — n = 

0.34.  5.45 

a.  18 
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L'  = a6*.57'.%" 

— n = 27.36.  3 

L'— n = 56.33.59 

i(L'+L)  = «2.43.4» 

— n = 27.36.  5 

(^-n)  = 4°-,9-5» 


L»=  5f.5V.o* 

— n = 27. 3C.  3 

L1'  — n = 85.34.3 

i (L'H-L'j  = 43.27.58 

— n = 27.36.  3 

(ep-n)-^ 

j(Llr-f-L)  = 27.i3.5o 

— fl  = 27.36.  3 

(t^_n)  = 54.49-53 


««•  **  = (fSü 8in  * (L'~L)  * ~n) 

= |gsinHL"-L),in(i^-n) 
aV'V*  . , T . /V+V  n\ 

— sr—ÿ sin  s (L  L)Mn  n)- 

Nota  déterminerons  p«r  les  trois  formules , et  nous  prendrons 
nn  milieu  entre  les  trois  résultats  ; nous  pourrons  alors  calculer 

1 =v~(Ti)cos(L-n>=f(^  C0<L'-  n)=^( t)cos 

Nous  aurons  ensuite  sin  t = p ( — - ) . et  enfin  a = : en  roici  les 

calculs. 
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C.(V' — V). . , 

. 1 . 35o558o 

C.(V"— V'). . 

. 1.2013494 

V... 

0. 1436950 

V'... 

. 0.1573930 

V'... 

0. i573g3o 

V". . . 

0.1760010 

a.  . . 

o.3oio3oo 

a. . . 

o.3oio3oo 

sin(L' — L). . . 

9.4465169 

rin  i(L"_ L')... 

9.3986159 

9.8no386 

9.9758444 

fin  • 

I .21025] 5 . 

1"  valeur.. . 

1. 2102337 
3i5 

C.(V" — V). . . 

0.9685470 

a- 

327 

V... 

0. >436950 

79 

V"... 

0. 1760010 

log  . . 

0 sin  t 

1 .3102326 

a.. . 

o.5oio3oo 

1 sin  e 

8.7897674 

»in|(L" — L).,. 

9.7084929 

cos  (L— n). .. 

9.9604079 

(^-4- 

9.9124668 

8.7501753 

P 

fin  0 * * * 

1 .2102327 

8.7897674 

cos  (L — n) . . . 

9.9604079 

log  p 

0. 1791040 

o.o56a57... 

0.718315 

8.750175a 

sin  (=  5a.2o'.28" 

8.9688714 

o.66ao 58 

o.  1791040 
i.5>443 


= compl.  logQ 


!°gP- 
C.cos  e. 

ni. 


log  a = 1 .523644 
1 . 523656] 
1 . 528697 j 


..  0.1791040 
..  0.0018897 
. . 0.001 8897 

o. 1828834 

ci-dessus. 


Ainsi  au  moyeu  de  18  logarithmes,  on  peut  trouver  n , sin  « , p et  a , 
c’est-à-dire  tous  les  élémeus  de  l'ellipse  ; on  ne  saurait  desirer  rien  de 
plus  facile.  Voyons  des  méthodes  qui  méritent  aussi  d’être  considérées, 
quoiqu’un  peu  moins  expéditives. 
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317.  Formules  des  articles  310  et  ai  1. 


V 

0. 143O950 

C 0.284224..'.’ 

. 0.5463393 

V' 

0. 1 573930 

4... 

. 0.6020600 

sin  (L' — L) 

9.7298726 

VV'V". . . 

. 0.4770890 

1 .073892. . . . 

0.0309606 

sin  i(L' — L). . . 

sin  ((L"— !.')..• 

. 9.4466169 
• 9.3986159- 

V' 

0. 1675930 

sinf(L" — L)... 

. 9.7084929 

V" 

0 . 1 7600 1 0 

sin  CL"— L') 

9-6855864 

log p 1.510477.. 

. 0.1791140 

1.044673 

V 

0.0189804 
0. 1436950 

Cette  manière 
commode  et  facile 

d’obtenir  p est 
à retenir. 

V" 

0.1760010 

logp.... 

. 0.1791140 

ain  (L"— L) 

9.9437841 

(V"+V).... 

, . 0.4611783 

i.83434i 

0.2634801 

4.368097. . . . 

. 0.6403923 

a (triangle  A SB) 

1 .073892 

a. . . . 

. o.3oio3oo 

a (triangle  BSC) 

1.044673 

VV" 

. 0.3196960 

2.ii8565 

4. 175664. . • . 

. 0.6307260 

a (triangle  CSA) 

1. 834341 

C 0.192433 

0.7157304 

a ( triangle  de  cordes) . 

0.384224 

p — 
V"— V.... 
coti(L"— L) 

• 0.1791140 
. 9.o3i4-53o 
. 0.2357683 

tang  — n)  = 54°-40,-53" o,i5ao557 


— 37.56.  3 n=nJ.3*.a3'.57’'. 


318.  De  cette  manière,  avec  18  logarithmes , on  trouve  p et  n.  11 
ne  reste  plus  qu’à  chercher  sin  t par  l’une  des  formules  du  même 
article  1 a 1 . Mais  nous  pouvons  remarquer  que  la  valeur  de  p est  ici  plus 
forte  de  o.oooo35  seulement  que  par  les  calculs  précédens,  et  que  la 
valeur  de  n est  la  même  ; ce  qui  vient  de  ce  que  les  longitudes  étaient 
assez  différentes  pour  que  la  surface  du  triangle  des  cordes  ue  fut  pas 
une  fraction  trop  petite. 
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P — 1 .81048 

L — 11.26.29.40 

V =2  1 .89218 

n = 1 1 . 2.25.57 

p.  V = 0. 1 i83o 

9.0729847 

L — n = 24.  3.43 

C.V... 

9. 8563o5o 

C.cos  (L — n). . . 

o.o5954o3 

sin  1=  5.20.26 

8.9688300 

e est  ici  trop  faible  de  a". 

C.coss. . . 

0.0018801 

0.0018904 

p... 

0.1791240 

a = 1 . 528682. , . 

0. 1828915 

Voyez  pour  nia  page  i3q. 

Celle  méthode  emploie  en  tout  24  logarithmes  difTéreus  pour  la  solution 
complète  du  problème. 

Pour  le  calcul  des  méthodes  208  et  209,  il  faut  d'abord  déterminer 
les  angles  inconnus  dans  les  trois  triangles  rectilignes  dont  les  côtés 
sont  les  trois  rayons  vecteurs  et  les  trois  cordes.  Je  suppose  qu’on  ait 

calculé  tang  ± d = \r^  cot  i (L  — L) , tang  {it  — cot i (L"— L), 

et  qu'on  en  ait  conclu  les  angles  II,  I,  les  côtés  AB,  AC.  tout  cela  est 
de  la  trigonométrie  ordinaire. 

Nous  avons  (208), 


cot  H — 

/V' — V\ /AC\  cosl 
\V" — V)\Ab)  sintt 

. „ /V — V\  /»io  ABC\/co»  r 
C°t  H \V’— V/\»in  UCA/VinH, 

° 1 ( 

r\" — V\/AC\  sin  I 

/V'—  V\  /sin  ABC\  /sin  I\ 

* \ 

V— vAaB  j sinti 

Vf' — V/yiin  bCA/\*inH/ 

(V'-V). 

log  cot II...  9.2296351 

c.  (V"— V). 

AC. 

cot  H = + 0. 161)6809 

C.  AB. 

— o.3 156771 

cosl. 

numérateur  — 0.1459962 

C.  sin  H. 

0.5156771 

9-4992452 

log  — 9. 1643216 

tang  I. 

dénominateur  9.4489991 

0.7207462 

9.8577804 

tang  n — — ■ 9.7183225 

1 • 

n = — 27*  36'  0'' 

0.2792538 

= dénominateur 

11.  2.24.0. 

,4a  ASTRONOMIE. 

Au  rapport  (j^)  ^es  ^cux  corc^es  » on  pourrait  substituer  le  rap- 

p°rt  des  sinus  des  angles  opposés;  on  aurait  un  même  ré- 


sultat. Mais  sans  connaître  ni  les  côtés , ni  les  sinus  on  peut  trouver  n 
directement  par  la  formule  (209),  qui  n'emploie  que  les  demi-diffé- 
rences jd,  {d,  que  l'on  peut  combiner  de  différentes  manières , dont 
nous  n'avons  donné  qu'une  seule. 


219.  La  formule  (209)  n’est  pas  si  longue  à calculer  quelle  le  pa- 
rait. Voici  ce  calcul  : Je  suppose  qu'on  a déjà  calculé  \d  e\.\d' 


| (L” — L)  = 3o*44'  10" 

~ (t  SS  3.34.40 

i(L"— L + rf-)  = 34.i8.5o 

i(L'+L)  = «a-43'48’' 
jd  = 5.  5.59 
— d)  = 9.37.49 


i(L"+L)  = 27*  1 5'  5o" 

= 3.34.40 

ifL’H-L  — ‘Tl  = 33.39.10 

I (L'-—  L)  = ,6*i4'  8" 

jd=s  5.  5.59 
i(L'— L-f -d)  = ,9.20.  7. 


(V'— V)...  9.o3i453o 
sin(L' — L)...  9.7298726 
cosi(LM—  L + d”)...  9.9169599 
ajo  £ (L'-f-  L — d). . . 9.»a34694 
0.007975444...  7.9017549 
col  j (L'-f- L — d) .. . 0.7703669 

0.04700259...  8.6721218 


(V' — V).. . 8.6494430 
sin(L" — L). . . 9.9437841 
coa  { (L' — b + d)...  9.9747867 
sin  j (L"-f-  L — d"). . . 9.6o335S3 
0.01483768.,.  8.1713661 
cotKL'4-L— (T)...  0.55853g, 

— 0.03387702...  8.5299052 
-f-  0.04700259 


H-  0.007975444 

— 0.01483768 

— o. 00686224 

numérateur 


dénominatenr  -1-  o.oi3i2557. ..  8.1181182 
numérateur  — 7.8364660 
tangfï  = — 27*  36'  9- 7 183478 

nsa,,'  2.23.56  25i 

227 


230.  On  voit  par  les  formules  précédentes,  qu'avec  trois  rayons  vec- 
teurs et  trois  longitudes , on  peut  déterminer  tous  les  étémens  de 
1 orbite  , le  tems  de  la  révolution  côtière  et  celui  qui  a dà  s'écouler 
entre  les  différentes  observations. 

Si  Ion  suppose  que  le  tems  écoulé  est  une  des  données,  et  qu’on 
veuille  les  élément  par  une  méthode  inverse,  on  y trouvera  plus  de 
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diflkultd/ parce  que-  Péquation  ser»  transcendante.  Elle  na  pourra  se 
résoudre  que  par  tâtonnement  et  par  des  approximations  successive». 
Nous  avons  indiqué  ci-dessus  (304)  une  méthode  qui  est  générale  et 
très-facile , quand  a quatre  longitudes  observées.  Nous  comptions  nous 
borner  à cette  solution,  mais  M.  Gauss,  dans  sa  Théorie  des  Planètes, 
vient  de  publier  dtenx  méthodes  très -élégantes  et  très -ingénieuses  ; 
nous  croyons  devoir  en  donner  ici  une  idée. 


aai.  Nous  avons,  déjà  vuqnelaire  double  du  secteur  elliptique,  décrits 
pendant  le  teins  /,  a pour  expression  XVdu.  Quand  du  est  un  angle 
très-petit,  celte  valeur  est  su/Tisanunent  exacte;  mais  si  le  secteur  est 
un  peu  considérable,  cette  valeur  devient  trop  incertaine  : Wdu  est 
véritablement  une  aire  circulaire. 

Soient  (fig.  iG)  SA— V , SC— V',  du—S  ; l’aire  S ABC  ne  sera  ni  X'du, 
ni  V'Vfu,  la  première  valeur  serait  trop  petite,  la  seconde  trop  grande; 
on  approchera  beaucoup  plus  do  la  vraie  valeur,  en  prenant  la  demi- 
somme  ïdu(V*-t-V'*),  ce  sera  une  première  approximation. 

Pour  l’approximation  suivante  , divisez  le-  secteur  eu  quatre  parties 
par  des  ligues  qui  forment  des  angles  égaux  au  foyer  S. 

Les  quatre  secteurs  partiels  auront  pour  angle  commun  ~ du. 


Je  fais 
mais  je  fais 
Je  fais 
enfin 

total , 


ASB  = j du . S A = ~ du\~‘  et  il  sera  trop  faible; 

DSE  = •j  du.  SE  = j <61 V'*  et  il  sera  trop  fort. 

BSC  = ; du . SC  = i du R*  et  il  sera  trop  fort  ; 

CDS  =x  j du. SC  = ^ duR‘  et  il  sera  trop  faible; 

ASE  = i (</«)  ( V + aR’-f  V'*). 


Partagez  le  secteur  en  six  et  faites  (fig.  17). 


ASB  = j du. SA  — jduV*  trop  faible, 

FSG  = j du. SG  = j duV‘  trop  fort, 

BSC  = ^du.SB.SC  = j duSA . SD  = iduV.R, 
ESF  = i du. EF. SF  = ^du SD. SG  ==  £duRV', 
CSD  = i du. SD  = J duR*  trop  faible, 

DSE  = j du.  SD  = j duR*  trop  fort. 

Total  ASG  = i du  [V-hV'*-f-3R*-(-R( V+VO] 

= 5 du  (V*-j-V'*  -f-4R*)  à peu  près. 


i44  ASTRONOMIE. 

aaa.  On  pourrait  diviser  de  même  le  secteur  en  8,  to,  iatp»rties, 
et  tirer  des  expressions  analogues;  mais  M.  Gauss  s’arrête  aux  deux 
approximations  successives 

et  i </«(V*+4R*+V'*); 


il  les  donne  d’après  Côtes,  qui  les  a démontrées  différemment. 

aaS.  Soit  (95)ctV?  = irf«(V+V'*)  = i(L'— L)(V*  + V'-) 
(L'-L)  W'  (^,  + y)  = i (L'  - L)VV'  (cot  x + tang  x) 

= ■ CL'  — L)  Æîf+îilf')  = i (V—l  )V\'  L>  VY' 

*'  ‘ \sinx  1 cosx/  *'  ' \ ainx  cos  x J j.sinax 

r\j n W' 

c=  — ; au  lieu  de  x,  M.  Gauss  écrit  (45*  + “)»  sinax  de» 

vient  siaa(45*+aû»)  = sin  ( 90°+  2®  ) =sin  ( 90* — 2®)  = cos  a®; 


d’où 


V' cos  (45“+ ® ) = Vsin  (45*  + »)  et  ^7  = cot  (45*  + ®) , 


» . r (L'~ L)VV' 

nous  aurons  donc  VP  — - — 7 -+ 

T*  cfainax 


([»'— L)VV' 
et  cos  a» 


3 a,  pour  abréger. 


32.4.  La  seconde  expression  sera 

et  Vp  - \ (L'-L)  (V+4R-  + V'*)- 

R est,  comme  on  voit((îg.  17),  le  rayon  vecteur  correspondant  à 

(+=-„)=(+> 

Or  en  général  (au  et  fig.  17) 

4SA.SD.SG  sin  J (ASD)  sin  1 (DSG)  sin  ± (ASG) 

P ~ VR  sin  ASD  -f-RV'sin  DSG  — V V'sin  ASC" 

4VRV'  sin  J (L' — L)  sin  * (L'— L)  sin  ( (L'— L) 

“ V R sin  4 (L'— L) + R V ' sin  i (L'— L) — V VSin^L' — L) 

4VR  V'sin*  i(L'—L)  sin  i (L'— L) 

( V+V')Rsin  i (L— L)  — VY'sin  (L— L) 

4V  RV'sin*  j (L' — L)  sin  J (L'— L) 

(V-t-V'jR  sin  ; (L' — L)  — aV  V'sin  ; (L— L)  cos  j"(ï7— L) 

4VRV'sin*  { (L'— L) 

’ (Y+V')r  — 2YV  cos  i (l-l;  » 

d’où 


Digitized  by  Google 


CHAPITRE  XXI.  u\ 

d’où 

/jTI  (V+V)  — a^VV'cosi  (L'— L)  = 4VRV'sin** (L' — L) , 

a^VV'cosi  (L' — L)  = />R(V+V')  — 4 VRV'  sin*  J (L' — L) , 

cosi(L'— h) p(V+V')— 4VV'sin’l(L'-I.) , f i , i\  a lin*  J (L' — L) 

R — ~ * V/~  p • 

Or 


i , i V+V ( V 1 | lang(450+«)  + i tin  (45*+ « +45°) 

V + V VV'  \ V'  ) V'  cdi  (45*  + »)  co»  «p* 

sin  (qo*  + ®)  cos  u 

V'  cos  (45“  + »)  cos  45'  V'  cos  45“  cos  (45"  + ») 

/ 1 , 1 \*  cos*  « a cos*  « cos*  » cos’» 

\V  ‘ Y'/  V'*cos*45"  C03*(45°+  «)  V'*  cos”  (45”+»)‘  V'*cos*(45*+>)  ■*  V “siu*  (40”+#) 

V*  cos*  w sin*  (45"  + 6')  + V*  cos*  v cos*  (45*+  ») 

— V‘V‘am‘(45"  + »)  cos*(45*  + «) 

V V 

-,  cos*  « sin*  (45*  + *)  + y-  cos*  ® cos*  (45°  + <v) 

““  i VV'sin'(9C*  + a») 

cos*  » cot  (45°  + »)  sin*  (45°  + »)  + cos*  » tang(45°+®)  cos*(45 ’ + u) 

j V V cos*a« 

cos’ « sin  (45°  + »)  cos(45°+»)  + cos*  » sin  (45°  + a>)  cos  (45°  + ®) 

£ VV'cos*a» 

4cos*»sin{9o’+a®)  _ 4oos* «cosa»  4cos‘» 

' ’ VV'cos’a»  VV'cos‘a»  — V V'cos  a»  * 

(I  1 \ __  a cos»  , f\  . i N cos® 

V V/  l/YV'cosa*’  * VV  V/  \/  V V'  cos  a» 

aa5.  M.  Gauss  a supprimé  tous  ces  développemens , qui  sont  un 
peu  longs  ; mais  j’ai  craint  que  quelque  lecteur  n’y  fut  arrêté. 

De  là 

ros((L' — I.) cos®  a sin*  (L7—  I.) 

^ (VY'cosa»)*  P 

cosJ(L' — L)(VV' cos  a»)*  25in*î(L' — L)(VV'cosa®)* J1  M 

R cos  ® p cota  p * 


en  faisant 


r,  asin*4(L' — L)  ( VV'cosa»)* 

o — . ,,  J 
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„ ro«  J (L'—  L)  ( W coi  2»)* 

" —o-5  ' 

R«  — co»,:(L'-L)(VV'co«»«0  . 

co.*.(.  -1)*  ' 

ctVp  = ï (L' — L)  [V+V'*  + ^^(L--L)(VV?o,a.)]  . 

cos  ”v  p/ 

or 

V*  + V»  = W'  ( J,  4-  = W'  [col  (45*  + a.)  + tang  (45*+  »)] 

s*  VVY-M; 

\C05 20/ / 9 

donc 

«Vp=ï  (l'-l)  [ , 

, /C  — i(L'-L)  aVV*  ‘ (L'-L)  co.‘-j  (!.' — L)(V V' cos a») 

v“  (icosan  ~ 

_ j(L'— L)VV'  j(L'— LjcotnCL'-L)  VWi. 

il CU»  2»  " . / (V 

et  cos  a»  cos*  « — -J 

c - » i { (L1— L)  W1  2 a cos*  2»  cos*  î f — I 

Soit  pour  abréger,  a = — cl  t = - — l 

1 os  coa  aa  co5»  u 

. a a cos*  au  cos*  ! (L'—  I.)  . i 

ie=za~\ — : - = a H . 

-(-£  (-0 

(*—«)(, — J)’ = * = c*— «)  (* — ±y. 

aa6.  Soit  = ? -+-  P- , «’ — a — q — a -f-ü,  q étant  la  valeur  appro- 
chée de  ir,  et  pt  une  petite  quantité,  ensorte  qu’on  pourra  négliger  les  /u.*. 

= (y  — fl)  (i  — çq— ;)■+  M (i  — £)\  en  négligeant  les 
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= (?-«)[«-  J(«  ~ $]+/* («  - 

= (f  — «)(,  “ ^ + 7:)+At(I  — ÿ:) 

= (?-«)[(«  - £)+  yO-  J)>  ^ 0 - 1)' 

= (7-«)  (,-  £)’+(?-«)  ^(1  - £)+/*(*  - £)*. 

- Cf-)(.-.J) +Cf-.)y(.-^0- ^ 

,-«-a)(ï=v 


•47 


(g'-*V 


9* (<?’  — »Q* 

4.  (ç_^)  éi  (l"-*)  ~ <9*-*)*9+C^«)(#)  (?*- J) 
J 9*  9* 


— f95—  (9*— °9)(9'— /)* 

(9“ — ^)C(9‘ — ^)9+(9 — a)(44)j 
_ 'y5 — (9*— 09)  h1-*)1 


■ *9* — (9*— ”9)  (9‘—*>* 

(9'—^)  (91 — — 4"''  ) 


(9*-^)(9J 


3/9  — 40/)' 

O5 ffl* Û 


H * (9‘  — 4)  (93+  3J'9  — 4«4-)  ‘ 

— 9 (9* — (T3  + 3/q — 4<»/)  4-  >9»  — (9*  — 09)  (9*  — J)* 

(.f-VW  + tfq-W) 

*9*4-  (9*— ^9(9* 4-  3/9  — 4aJ)  — (9’—  09)  (9’—  /)* 

(9*-JK91  + 3 9-4°^) 

E9*  + (9*  — 4) (9*  4 349*  — 40/9  — 9* -4-09’  — 09/4/9') 

(9*— f)  (91  +3/9-40/) 

,9a-H9* — OdV-HV — 50/9) «95+(fj- — /)  (09*4-4/9 — 5o/)9 

(9‘ — /)  (^43/ 9 — 4a/)  (9*— 4)  (9  ’4349— 4o/)~  * 

mais  <7=  5a  par  approximation;  donc 

or  — a43ga,+0?°* — /)  (3a)  (goM- 1 aa/ — 5o/  ) 343g*.4-(a7o‘ — 3/)  (qff’47o/) 

(90’ — /)(a7o'49a/— 4a/j  (ga* — i)  (070*45/) 

_ - y.  + Q-MM^  + y/) 

(9a*-/)  (,  + J*)  ~ Ù-— -00+5» 

37a*.  4 (1 — 3^)0(370*4-  ai/) *+('  33)  o 4-  ,,7n.  ) 

0“^)«'+5O 


(a7a“  — 3/)  ( 14  5.3)" 


ASTRONOMIE. 


i ,S 


+ a(i+a>5) 


i+(i — 33)a(i  + aiâ)  (i  — 35)n 

— (i  — 35)(i+53)~  — (1+5.3) 

— °/  +a  (1  +aig) a 0 +7  + üi3) 

” (i+55)  — (1  +5.3) 

en  faisant  y = ~™r'- 

337.  Toutes  lesope'rationssere'duisent  aux  formules  suirantes,  qui  sont 
simples  et  commodes,  mais  qui  seront  d’autant  moins  exactes  que  (L'— L) 
sera  plus  considérable. 


!••••  V:  = t*“g(45-+-);  n.... 

III  0 — — — as‘n*  1 (IA—  L)  V Y'  co»  a» 

” — a^a»  — 270*008  a>  * 

a coa*avco»a  *(L' — L)  y __  c(i  -f->-f*aii3) 


IV....  y. 


(‘  + 5*) 


(i  — 33)  cos’ < 

328.  Voici  une  autre  solution,  qui  est  également  de  M.  Gauss. 
On  a par  l’article  (laa),  a étant  ici  le  demi-grand  axe  , 

B = ÇVV')* CM i (“'—“)  [(t)+(v)  _ co;,  (x,_x)  ^ 

»in’  J (y — i)  \a  coi  j(u' — u)  * ' ' ) 

ffi+a,)' 

en  faisant  i 2I  = r-r-r — r > 

acosî(u — u) 

. r. x/a(W)*co*;(u'— u)Ci+sin*i(x'— x)] 

V<* ü*(af-*) 
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229.  z'—c  ~ —,  = x'  — sin  t sin  x'  — x ■+•  sin  t sia  x 
a% 

ss  (x' — x)  — sin  c ( sin  x'  — sin  x) 

= (x’ — x)  — 2 sin  7 (x' — x)  sint  cos  ~ (x'+x) 

Mais  ( 1 16) 

(VV')  cos (u  — u)  _ cos  ^ — sin  c cos  7 (x'+x)  , 

s (YVTT  co» 

dou  sin  i cos  7 (x  -f-x)  ss  cos  7 (x — x) — ; 

donc 

^ = (x' — x)  — 2 sin  ; (x' — x)  cos  i (x' — x) 

a*  1 

. , , , \ CW*)*  co»  { (u' — u)  . 

4-  2 sm  7 (x'— x)  * — . 

a*in  (y — j)  en  s 1 (it' — u)  (VV")* 
a 

fl  sin  7 (x' — x)  cos  j (u' — u)  (W ')* 


= (x' — x)  — sin  (x' — x)  ■+ 
— (x' — x)  — sin  (x'— x)  -f- 


3 ( VV'  )»  cos i(u'— n)  Ç/  + .in‘j (J>—  x)] 
sin*  i (.r'  — x) 


et  \ ■ ,,  s , »in,{(x' — x ) 

1 = (*“*>  - S1“  (■*-*)  + / + '• 
a 

et  sin1  ; (x' — ®) 


mais  -i  — 


a*  cvv')'  cos*  i («'— u)  [/  + sin*  i (y — * yy 

et  sin3  i (y — x ) 

a ai  * ï 1 

a*  (VV')‘ cos*  J («'— u)  [/+  »in*i(y— x)]* 

cl 

1 — r 


Soit  m = -3 j — 3 , nous  aurons 

a*  (VV')*  cos’  | ( 1/ — u) 

[/+.in*i(y-x)y  a 

± w=[(x' — x) — sinfx' — x)]  [i  + [t+sin‘i(x'-x)]i 


.1  (x' — x) — sin(y — x) 


— [(14-  sin*i(x'— x)]ï+[i4-sin*i(x'— x)]* 

On  prend  le  signe + quand  sin  7 (x1— x)  est  positif  ; on  prend  le  signe  — * ■ 
quand  il  est  négatif. 
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Si  cos  j (u'—u)  sc  trouvait  négatif,  M.  Gauss  prescrit  dp  faire 


a cos  l ( u — u ) 


M = 


et 


"T” "» T“  9 

a^C—cos^^u'— u)(VV/)4D 


a 


i — — aL, 

•— n[t- — ■im",(,r — x)]cn«  t(u' — o)(VV')* 
»in*  ; (x— x) 


±M  = _ [L-sin* i (x'-x)]V-HL-sio‘iCx'-x)]v 


a3o.  La  valeur  de  m est  transcendante,  on  ne  peut  la  déterminer  que  par 
des  essais  successifs.  Avant  d'y  procéder,  M.  Gauss  cherche  les  moyens 
d’en  rendre  le  calcul  plus  commode. 


t ~ i I 

Soit tang(45*-W)=^~ tang-(45*+«')=^)*et  ^,)‘=cot*(45’+»') 
(v")  +(v’)  ~ ,ang,(45’+»')+cot*(45*+»') 


= tang  [(45"+»')  — cot  (45*+  »')]* 

+ i tang  (45’+»')  cot  (45*+»') 
— [tang(45+»')  — cot  (45+»')]*+  a 


= 3 


= 3 


. /Bin  (45+»')  cob  f45°-t-a')\* 

‘ \cos(45°+4p')  sin  (45+»')V 

, /sin*(45"+‘/)  — cob’(45+.')V_  /3«in»(45+»')— 1\* 

\ sin  (4Î>+b/)  cos  (45+»')  / ' \ J sia  a (45"+»')'  ) 


i /en»  fgo°+  a».')  y , sin*  a»' 

\i  sin(  90+  a»  )/  ~ 3 *t*  1 coa*  a«' 

==3  + 4 tang*  3»'  =2=  (1  + il)  a cos  ( (u'—n)  (a  38) , 


et 
al  : 


1 + al  • 


a tang*  au' 


COI  j(u  — o)  1 cos  i (u' — u)  ’ 


COSj(u  — Ü) 

a sin*  a C u'—  u ) 
cos  -j  (u'- 


I a tang*  a«' 1— co?J(u' — u)  , atang*a«' 

cob.'  fndü)  cos  i (u — n)  ' cosj(u' — n) 


cob-;  (u - 

a tang*  s 


u)  ‘ cosj(u' — u)  * 

l — tip*  1 (“' — u)  . tang*  a»’  , 

cos  i (u1 — u)  cos  l (u' — u)  * 


ou  bien  L = . 


sin*  1 (u'— u) 


cos  J (u'—  u)  ’ 


tang*  a»'  , 
coai  (a'-+- 
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a3i.  Dans  le  cas  où  -1  ~x  *~  *2  n’est  pas  considérable, 

M.  Gauss  le  développe  en  une  série  ordonnée  suivant  les  puissances 
de  sin  j (x' — x).  Nous  allons  donner  ces  développenaens  qui  ne  sont 
qu’indiqués  dans  son  ouvrage. 

Mettez  pour  x'  — x sa  valeur  x1—  x = sin(x' — x)  'n 

H — ~ *4“  — — ~ "i  ctc-)  changez  chaque  terme  sin"  ( x — x) 

en  a"  sin"  ÿ (x' — x) cos"  j (x1 — x);  changez  ensuite  cos"  j (x'—x)  en 

[ i — sin’  i(x'— x)]*;  développez  les  radicaux  jusqu’à  la  puissance  que 
vous  voudrez  conserver,  vous  aurez  le  numérateur  eu  une  série  ordonnée 
suivant  les  puissances  de  sin  j (x' — x)  ; par  des  opérations  semblables , 
vous  la  changerez  en  une  série  ordonnée  suivant  les  puissances  de 
sin  £ (x'— x). 

Transformez  de  meme  le  dénominateur,  et  vous  aurez 


x'— x — sin(x'— x)  __  ~ »in4;  (x' — x)  — ■î^»ina;  (V — x)  — $ >in7  i(x' — x)  — etc. 
unJ;(x' — x)  H MnJ  ^ { i' — ,x)  — i q ïiïï ' ) (.1' — t)  -f-  Ïmu’  ^ (x’ — a ) — etc. 

— ^ »in‘  ) ( c'— x)—  < sin'  j (x'—x)  .... 

8 — iaiin’j(x' — x>  + 3 sin*  j (1' — x) ' 


Exécutez  la  division  algébrique,  vous  aurez  aisément 


x' — x — aip(x'— x) 
sm  'i  (x'— x) 


3 4- 1 sin* i (*'—■*)  + j!  sin4  $ (x'— x)  + etc. 

3 + 3 • f sin*  ï ( x'—x ) -f- 1 . f . f sin4  i (x' — x)  -j-  etc. 


série  dont  la  loi  est  évidente,  que  l'on  peut  continuer,  et  à laquelle 
M.  Gauss  parvient  par  des  procédés  plus  savans  ; mais  cette  sérié  ne 
serait  pas  fort  commode. 

Divisez  au  contraire  la  fraction  (M)  par  son  numéroteur , et  vous 
aurez  aussitôt 


(j/— 1)  — ain  (x'—x) 
sin5  j (x'—x) 


sia’  i (x* — x)  -+-  sin*  J (x' — x)  — «te. 


!>>“"  i (x'—x)  — sin'  i (x'—x)  + etc.] 


I 

Qsiu*  j (x'—x)  — ÇJ 


W. 


en  faisant  £ = à la  somme  des  termes  ultérieurs  ; suivant  mon  calcul 
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que  j’ai  borné  aux  quatrièmes  puissances 

? = 17;  sin<  Ï (*'— ■ •*)=  ri  sin‘  i (x'—x)  I 


mais  cette  valeur  est  incomplète,  il  y manque  les  puissances  paires  supé- 
rieures à la  quatrième.  De  l’cquation  (a)  on  déduit  aisément 


sin3;  (x'—x)  — I — ain  (x'—.r)]  [■  — » tin*  t (x'— j)] 


M.  Gauss  a transformé  cette  expression  en  une  fraction  continue, 
où  il  n’y  a de  variable  que  sin  i (x — x) , et  il  en  a fait  une  table  que  nous 
donnerons  à la  lin  de  ce  chapitre. 


et 


aâa.  Nous  aurons  donc 

m = [ /+  sin'i(x'-  x)f+T  j (i^L 

L 4%  JJ  ï — Tft  L™  ï (Jt'— *)— . Ç] 

= 1 -J l+tin-iV—x) 


d’ou 


V + *“*i  (*'— J)]* 


i + û = 

l ■+■  sin*  j (jc/ — t) 

J—1  — 1— i[8m*iV-x)_fJ  ’ 

y (y  >)  î— rêDsin‘  j (x'—x)— £]  ' 

, . » m*  « 

7 J 1 ~ “’i-*£  + AI  + *e’ 

t/'Cr— 0— ^ Cr—  0 «m- A Cr— O+i^S^Cr— 0=  »** 

y'(j— »)(ï-i-Æ^-i-AÇ)="»,(>  -+-nr.r— A) 

= "',(-nr+T%/)  = ^(i+0/), 


y*  (y—  0 tt'”* j m' 

97  + 1 ï+TT^-t-nrê  Ïf  + E+V 

9y*(y-0  _ "î! = /, 

9y  + i 5 + 1 + j; 

Nous  arrivons  ainsi , par  un  chemin  facile  et  direct , aux  formules  de 
M.  Gauss. 


a33. 
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a35.  Nous  avons  vu  que  Ç est  une  quantité  du  quatrième  ordre  par 
rapport  à sia  - (x1 — ce)  qui  sera  un  angle  peu  considérable  ; négligeons  Ç 
dans  une  première  approximation , nous  connaîtrons  h à fort  peu  près. 

Non*  en  déduirons  y en  résolvant  l’équation  cubique  h — t'~: 

la  valeur  de  y sera  fort  approchée.  Nous  en  conclurons  une  valeur  ap- 
proximative de  sin*  ^ ( ’x ' — x)  = ™ — l ; avec  cette  valeur  de  sin,i(x' — x), 

nous  prendrons  Ç dans  la  table  de  M.  Gauss  ; cette  quantité  variera  peu , 
et  nous  l’aurons  exactement  ; avec  Ç nous  recommencerons  le  calcul 
de  h,  de  y‘  et  de  sia" j (x' — x);  nous  chercherons  de  nouveau  Ç , et 
nous  recommencerons  encore  une  fois  le  calcul; -mais  le  plus  souvent 
nous  retrouverons  jj  tel  qu’il  était  d’abord,  et  alors  nous  n’aurons  pas 
besoin  de  recommencer.  Nous  donnerons  un  exemple  de  ces  calculs. 

La  table  de  yy  s’étend  jusqu’à  (x' — x)  =66*  ; quand  l’inconnue  passe 
cette  limite,  on  la  trouve  par  des  tàlonnemens  qui  ne  sont  pas  difficiles. 
On  lait  pour  (x* — x)  des  suppositions  que  l’on  porte  dans  l’équation 
± m = etc.  (329)  j le  progrès  des  erreurs  indique  aisément  la  valeur 
véritable. 

Si  l’on  prenait  y pour  argument,  rien  ne  serait  plus  simple  que  le 
calcul  de  la  table  qui  donnerait  h.  On  pourra  commencer  par  construire 
cette  table , qu’on  ramènera  facilement  à l’argument  A par  de  simples 
parties  proportionnelles,  ainsi  que  nous  avons  lait  (XXI.  aa)  pour  la  table 
de  l’équation  du  centre. 

y surpasse  toujours  l’unité  ; dans  la  table  il  ne  va  pas  tout  à fait  à i,5. 


a34-  Quand  on  connaîtra  sin‘ j (x' — x),  on  aura  (aa8) 
u=  »(VNpco,H'/-u)  [ i+ân-i (x' — x)]  = . m‘i 

sm*  j (x  — x)  L 4 v /J  fia*  j (x— r)  y* 

~~  4y‘  CVV')  cos*  i («'— u)  .in’;  (x— x)  > 


en  remettant  pour  m * sa  valeur  - 


c‘t‘ 


a’.(W')‘ccu’  i (u'— u) 


• («9)- 


a35.  Alors  b =3  a cos  i = — — (108). 

sia  { (x  — x)  v ' 


a. 
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k‘  (TV')  «in*^(«' — u)  4 y* ( V V' ) co»*î (tt*— u) lin*  j (jc,—x) 

^ ~~  a ~ »iu*{(jr' — cr)  " c*t* 

4y‘( VV')*  ain*j  (u' — u)  cos’  j (u' — u) 

r*<* 

_/;vv')i.in’(»,-i,)  j 

' C*l*  » 

cl\/p  = /VV'  sin  , 

c<y/p  double  secteur  elliptique  _ 

— YV  sin  (u' — u)  ~ double  triangle  inscrit  ’ 

y exprime  donc  le  rapport  entre  le  secteur  elliptique  cl  le  triangle 
rectiligne  formé  par  les  deux  rayons  vecteurs  et  la  corde  de  l’arc  ellip- 
tique. Prenons  la  surface  du  triangle  pour  unité,  y sera  le  secteur  ellip- 
tique, et  y — i le  segment  elliptique  compris  entre  l’arc  et  la  corde. 
On  a vu  (a3a)  l’expression  de  y ; on  a encore 


r*t /p 

- V V'«ia(u'— u) 


a*  co». et 


sin  (u'—  u) 


a eut*  t siu  x a co»  i un  x 


7(98) 


a *ftsinintinu  a “ cl 

co*  i sin  (a  — u)  si  u x*  sin  x'  cos  a sin  x sin  x^cot  u — cot  u') 

— 1 

a “ et  * » 

y_  sin  (99) 


,/COSX K1Q 

cos  a un  x sin  x ( : 

\ cos  * sin  x 
_a 

a * et 


cos  J 

cosfsinx'  J 


( cos  x — sin  a)  sin  a/—  (cosx  — sin  a)  sinx 
1 

a * et 

sin  x'  cos  x — cos  j/  un  x — sin  a (sin  x'—  sin  x) 

1 

a * et  

sio  (V—ô  ■ — uua  sin  l (xJ  — x)  cos  iV-f-o 
1 

a * et 

a sin  i (x' — x)  £cos;  (c — x)  — sin  a coa~(x -f*x)ÿ 

a38.  11  reste  à trouver  t.  Or 


Nous  pourrions , à l’exemple  de  M.  Gauss , mettre  ici  pour  b et  a leurs 
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valeurs  ci-dessus , et  en  de'duire  une  valeur  de  cos  « et  de  tang*  j e en 
fonction  de  (x — x)  , ( u ' — u),  de  0 ou  de  V,  mais  ces  formules  me 
paraissent  trop  compliquées  pour  la  pratique. 

Ces  tables  et  ces  moyens  subsidiaires , utiles  quand  j (x' — x)  n’est 
pas  un  angle  bien  considérable  , cessent  d’être  praticables  dans  les  cas 
contraires,  alors  on  en  revient  à résoudre  par  approximation  , l’équa- 
tion 


m=[/-f-sin*i(x'— sin*i(x'— 


_\ï  ( (■*'—*)  — "n  (*' — x)  \ 

' \ siri*  î f*' — x)  y 


en  faisant  pour  (x*— x)  des  suppositions  qui  ne  s'éloignent  pas  ordi- 
nairement beaucoup  de  («' — «).  Quand  une  fois  (.r' — x)  est  connu 
par  cette  voie , on  a tout  le  reste  par  les  moyens  exposés  ci-dessus. 


a3g.  Il  nous  reste  à donner  des  exemples  des  nouvelles  méthodes 
de  M.  Gauss. 


(i5a)  V' o.i5j5ç)'5o 

V o.  i43(*95o 

tang  (45’-}-w) o . o 1 36980 

45M-a  = 45*54'  ta" 4 
ai  = 0.54.12  4 
20  1 .48.34  8 

J(L' — L)  = 16. 14.  8 
i(L'-L)  = 8.  7.  4 
4(L' — L)  = 10. 49-25. 33 

3/3  = 0.03703794 
1 — 3^3  — 0.96396206 

5/3  = 0.06173990 
1— (-5/3  = 1.0617299 o 

20/3  = 0.2469196 
i/3  = 0.01234598 


VV'.... 

o.3o 10880 

COS  30 ...  . 

9 -9997 840 

VV'  cos  20. . . . 

0.3008720 

(V V' cos  20)* . . . 

0. 1 5o456o 

VV' 

cos  net  ’ * * ’ 

0 . 3o 1 3o4o 

KL'-l).... 

4.5906784 

C.c. . . . 

6. 44999 59 

C.t.... 

8.2731975 

loga 

9.6141758 

a log  a. . . . 

9. 22835 16 

C.3  log  a. . . . 

0.7716484 

C.37 

8.568636a 

C.COS0.  . . . 

o.oooo54o 

3.  . . . 

0. 3oio3oo 

sm*i(L' — L). . . . 

8.2997211 

(VV'cos 20)’  .... 

0.  i5o43 60 

= 0.01234598. . . . 

8.0915357 

1+2 1/3  = 1.35926558 
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a....  o.5oio3oo 
C.cos’a....  0.0001080 
cos*ao>....  9.9995680 
C.(i — 30)....  0.0163909 
cos*  1 (L'~L) ....  9 . 9646466 

>=i.gi3ia5  o. 3817435 
i+ai£=i  .369366 

1 -+-j^4*a  i)S=3. 1 73691 


logo. ...  9.6141768 

i-f-7+31#. . . . o.5oi5865 

C.(i4-5/3) 9-9759859 

i]og/i....  0.089548a 

logp. ...  0.1790964 

P = 1 .51043 

véritable  valeur  p = ». 5 1049 
0.00007 


Pour  un  secteur  de  3a*  ■’ , l’approximation  est  singulièrement  exacte. 


Y' 

a4o.  y 0.0136980 

Ç-y  =tang  (45*+a>') . . . o . oo34a43 


sin  1". . . 

4.6855749 

log  Cm  . . 

5.55ooo4i 

t.  m . 

1.7378036 

et  sin  1"... 

9.96358i5 

(cl  sin  iM)*... 

9.9367630 

C.log  a5  = 8. . • 

9.0969100 

C.cos’4(n'— u)... 

o.o55o339 

C.VV'... 

9.69891a© 

C.(VV')\.. 

9.8494660 

m*. . . 

8.6a5o63g 

c.(|+0..- 

0.0684677 

7i=  0.049376. . . 

8.6955316 

log^*  (table  I). . . 

0. o43g465 

m*. . . 

8.6a5o639 

=0.038117. . 

8.5811176 

7=o.oao833 

(V — x)=o . 0 1 7384 

45”-+V  = 45”  i5'  33" 

et'  = o . 1 3 . 35 
W = 0.37.  6 
tang*  aa. . . 5.7984086 
C.cosj(u' — u)...  0.0176743 

0.00006.475...  5.8110839 

C.COS((u' «)...  0.0176743 

sin’i(u' — u)...  8.3997311 
0.03076.803...  8.3173964 

0.03083.376  = l 

0.83333.353  = \ 

0.85416.609  — \ 1 

»-7°  = ? 

0.85418. 3i  = 

m‘...  8.6a5o639 

C-I  + /+Ç-..  0.0684490 

A...  8,6935139 
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241.  La  seconde  valeur  de  h étant  la  même  que 
la  première  sensiblement , log  jr‘  sera  encore  le 
même,  et  par  conséquent  sin"^  (x' — x) restera. . . 0.017284 

log  sin'i (x' — x)  = 8.2376443 

log  sin  j ( x! — a:)  = 7*33'  16"  9. 1 188221 

r(jc' — ar)  = i5.  6.5a 
x' — x ==  3o.  i3.  4 
Véritable  valeur  = 3o.i3.  2 (i52). 

On  ne  peut  desirer  rien  de  plus  commode  ni  de  plus  exact. 


f et  sin  1")*. ... 

9.9267630 

C.4.... 

9.3979400 

C.jr'.... 

9.9560537 

C.W.... 

9.6989120 

C.cos*i(u'— u). . . . 

o.o353486 

C.sin*£(ar' — x). . . . 

1 . 1678702 

a — 1. fa3658 

0. 1828876 

i . 5a368G)  -wr 

1. 525697} Voyage  97. 

(W')*.... 

0.  i5o544° 

sin  4 (i/ — u) 

9.4465169  (108) 

C.sin±(x' — x) 

o.583935t 

b = 1.517036 

a = j .523658 

0. 1809960 

<j  — i=  0.006622,...  7.8209892 
a-f-iss  3.040694  9.5170273 

tangos 7.358oi65 

tangi«=  a*  40'  19"  8.6690082 

t — 5.20.38 

au  lieu  de  * = 5.20.28  Voyez  pag.  g8. 

b....  o. 1809960 
cos  s 9.9981085 

p ~ 1. 5io443  0.1791043 
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On  aura  i («'+«)  par  la  formule  i a5  ; avec  i (u'+u)  et  1 (1/ — u) , on  aura 
u'  et  u , et  II  = L — u — L' — et  tous  les  éléroens  seront  connus. 

3.43.  Les  méLhodes  employées  jusqu'ici  par  les  astronomes,  étaient 
moins  analytiques;  ils  n'y  frisaient  guère  entrer  les  rayons  vecteurs, 
qu'il  n'est  pas  aisé  de  connaître.  On  n'en  a aucun  besoin  pour  la  théorie 
du  soleil , et  les  méthodes  sont  d'une  grande  simplicité.  Voici  celle 
que  La  Caille  employait  pour  trouver  l’apogée  et  l’excentricité  du 
soleil. 

On  a observé  le  soleil  en  B (fig.  18)  ; son  mouvement  angulaire  est 
alors  fort  uniforme,  et  si  a est  le  mouvement  angulaire  pour  un  jour, 
le  mouvement  pour  un  petit  nombre  de  jour&x  sera  eue. 

Soit  donc  x le  tems  qui  doit  s’écouler  jusqu’au  passage  à l'apogée 
T le  tems  de  l’observation  en  B,  T-f-x  sera  le  tems  de  l’apogée,  et  B-f-atx 
la  longitude  de  l'apogée  : tout  cela  est  évident. 

344.  V ers  le  périgée,  observes  la  longitude  C sur  le  rayon  TC.  La 
longitude  C déterminée  par  la  comparaison  avec  une  étoile  , ne  sera  pas 
comptée  du  même  équinoxe  que  la  longitude  B ; car  dans  l’intervalle 
entre  les  deux  observations,  l'équinoxe  aura  rétrogradé  à raison  de 
5o"  pour  un  an  ; ainsi  pour  le  soleil  entre  l'apogée  et  le  périgée  , la 
longitude  aurait  augmenté  de  a5"  ; et  pour  réduire  l’observation  de  C 
au  même  équinoxe  que  B , il  faudra  retrancher  a5"  de  la  longitude  C 
tirce  de  l'observation  , ce  qui  ne  changera  rien  à la  position  réelle  du 
soleil , et  nous  donnera  au  contraire  la  vraie  distance  angulaire  BTC 
entre  les  rayons  vecteurs  TB  et  TC  ; la  distance  du  périgée  PTC  sera 
donc  = long.  P — ( long.  C — a5"). 

Cet  angle  serait  véritablement  le  mouvement  angulaire  entre  la  deuxième 
observation  et  le  passage  au  périgée , si  le  périgée  était  immobile  ; mais  la 
ligne  AP  des  apsides  aura  pris  la  position  ap  ; car  en  comparant  les 
observations  anciennes  aux  modernes  , on  trouve  que  le  mouvement  Aa 
de  l’apogée  ou  P p du  périgée,  est  de  1a"  par  an,  ou  de  6"  en  six  mois. 

CT p sera  donc  la  distance  angulaire  au  périgée,  et  CT/>~CTP+6"; 
CT/a= longit./»  — (longit.  C — a5")  = longit.  P+G1'—  longit.  C-f-  a5" 
= P — C+iSi". 

Soit  7r  le  mouvement  diurne  versleperigée  ;/le  tems  qui  doit  s'écouler 
jusqu'au  passage  par  le  périgée  p;  T'ie  tems  de  l’observation  en  C;T'-f-j' 


/ 
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le  tems  du  périgée 

CTp  = iry  =P — C -f-  3i"  et  P=C—  3i"-f-7T/. 
Soit  w = a + 7na;  P = C — 3i"+  ay  -+-  maj. 

Mais  (243)  A = B «x. 

Donc  P — A=  i8o*œ  C— B — 3 1"—  may — et  (y — x) , 
»8o'o'3i'-+-  B — C 


my 


— *)■ 


Or  le  tems  du  périgée  s=  T'  -f -y 
le  tems  de  l'apogée  3=  T -f-  x 

Intervalle  = T'  — T -{-y  — x 
- révolution  elliptique  = j R =s  T' — T + (y — x). 

Donc  y — x = (7  R + T — T') 

180*0'  — C — « fj  K-fT  — T) 

^ m*  = » — et 
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Nous  connaissons  T,et,B,C,TetT'isi  nous  connaissions  R , il  ne 
nous  manquerait  plus  rien  pour  connaître  y , x — T' — T -\-y  — j R ; 
ax  , A =B-f-«x  ; P = C — 3i"-i-‘7ry  ; A et  P sont  le*  longitudes  de 
l'apogée  et  du  périgée  au  tems  de  la  première  observation. 

En  comparant  le  lieu  et  le  tems  de  l'apogcc  à différentes  époques,  on 
a reconnu  que  ce  lieu  n'est  pas  fixe , et  l'on  a trouvé  que  celui  du  soleil , 
par  exemple , a un  mouvement  de  1 2"  par  an  ; les  mêmes  calculs  ont 
donné  la  révolution  anomalistkjue  ou  d'anomalie  , qui  est  plus  longue 
que  la  révolution  sidérale  du  tems  nécessaire  au  soleil  pour  parcourir 
ces  12'':  la  révolution  sidérale  est  elle-même  plus  longue  que  la  révo- 
lution tropique  du  tems  qui  répond  à la  précession  , ou  à 5o".  Voyez  le 
chapitre  (XJUII). 


245.  Nous  avons  vu  ci-dessus  ( n*  g3  ) , que  du  = yr  ; cette  expres- 


sion  devient  ■ dans 

0+0 

l’apogée  y et 

bdz 

o-o* 

dans  le  périgée  ; nous 

aurons  donc 

bdz  bdz 

4b*dz 

4bedz 

4(1 — c'YeJz  fadz 

o— o*  0+0* 

('-0*1  .+»)* 

(*—**)• 

et  par  conséquent 

bdz 

» _ (—•)* 

(*-*•)*_ 

0+0* 

».  * 

t — a J^bedz 

(1— e)*4« 

4e 

U 

"«T 

« 

1 

(■-.*>* 
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Cette  méthode  est  au  fond  la  même  que  celle  de  Manfredi,  de  La  Caille^ 
adoptée  par  Lalande , et  dont  on  retrouve  l’idée  dans  Kepler  ; mise  en 
formule,  elle  devient  plus  facile  à pratiquer  et  à retenir. 


246.  Pour  le  soleil  en  supposant  £=0.017,  on  trouve  —£-^  = 15,193, 

ou  i5,a  ; ainsi  une  seconde  d’erreur  dans  l'observation  donne  i5’',a 
d’erreur  sur  le  lieu  de  l’apogée.  On  ne  peut  donc  compter,  à 1'  près , 
sur  le  lieu  de  l’apogée  trouvé  par  cette  méthode  ; aucune  méthode  ne 
peut  même  être  beaucoup  meilleure  ; car  1'  sur  l’apogée  ne  change  que 
d’une  minute  l’anomalie  moyenne,  ce  qui  ne  fait  que  très-peu  d’effet  sur 
l’équation  du  centre,  et  par  conséquent  sur  la  longitude. 

bdz. 

247.  D’après  les  formules  précédentes , on  a “ = ~ G"+t)  * 


périgée  et  apogée  donneraient  donc  une  valeur  approchée  de  l’excentri- 
cité , mais  elle  ne  serait  pas  très-précise. 


248.  L’observation  des  diamètres  donne  encore  un  autre  moyen  pour 
déterminer  l’excentricité;  car  soit  d le  diamètre  observé  à l’apogée,  D 
le  diamètre  observé  dans  le  périgée,  $ le  diamètre  réel  du  soleil,  on 

aura  d = — , D = — ; donc  - = _ , et  par  conséquent  e = j^. 


249.  Les  mêmes  observations  des  diamètres  peuvent  ainsi  faire  trouver 
ii  peu  près  le  lieu  et  le  tems  de  l’apogée.  En  effet , à égales  distances  de 
l’apogée , les  rayons  vecteurs  sont  égaux , et  les  diamètres  par  conséquent. 
11  suffi  donc  d’avoir  deux  diamètres  observés  égaux,  pour  en  conclure 
que  le  soleil , au  milieu  de  l'intervalle,  a dû  se  trouver  apogée. 

a5o.  A égales  distances  de  l’apogée , les  mouvemens  diurnes  sont 
égaux;  il  suffit  donc  d’avoir  observé  à un  mois  ou  deux  d’intervalle  , 
des  mouvemens  diurnes  égaux , pour  en  conclure  le  tems  et  le  lieu  de 
l’apogée. 

,On  pourrait  multiplier  ces  observations  de  mouvemens  diurnes  et  de 

diamètres 
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diamètres  égaux  de  part  et  d'autre  de  l'apogée,  comme  on  multiplie  les 
hauteurs  correspondantes  pour  avoir  le  midi  vrai. 

a5i.  On  pourrait  déterminer  la  plus  grande  équation  par  l’observation 
du  lieu  du  soleil  dans  les  deux  saisons  de  l'année , où  le  mouvement  diurne 
est  de  5y'8"33  (69).  La  différence  entre  les  deux  longitudes  donnerait  le 
double  de  la  plus  grande  équation.  En  effet,  dans  l'une  des  deux  obser- 
vations , on  aurait 

long,  vraie  = long.  moy.  — plus  grande  équation  , V = M — E ; 
.dans  l’autre  , 

long,  vraie  — ioug.  moy.  -f-  plus  grande  équation  , V'=  M'-f-  E , 

et  par  conséquent , 

V'  — V = M'—  M-f-aE,  ou  E=i(V'— V)  — i(M'— M). 

Il  u’est  pas  fort  aisé,  j’en  conviens,  de  déterminer  avec  précision  le  teins 
où  le  mouvement  vrai  est  égal  au  mouvement  moyen;  mais  en  prenant 
pour  cet  instant  le  milieu  entre  les  deux  jours  où  l’on  aperçoit  une  petite 
différence  dans  le  mouvement  diurne,  l’une  en  plus  , l’autre  en  moins, 
on  ne  s’y  trompera  pas  beaucoup  , et  d’ailleurs  quand  il  y aurait  uno 
légère  erreur , l’équation  E = -j  (V' — V)  — (M'  — M)  n’en  serait  pas 

beaucoup  affectée  ; car  elle  change  peu  d’un  jour  à l’autre. 

a5a.  En  rassemblant  plusieurs  observations  vers  les  deux  points  où 
le  mouvement  vrai  est  égal  au  mouvement  moyen,  et  les  combiuantdcux 
à deux  pour  former  notre  équation,  celle  qui  donnera  la  plus  grande 
valeur  E sera  la  moins  éloignée  de  la  vérité  ; ou  peut  d’ailleurs  cor- 
riger celte  valeur  comme  il  suit. 

a53.  A l'instant  de  la  plus  grande  équation  , l’anomalie  moyenne 

r = 90*  -f-  ~ r -i-  -p-U  e3  -f-  etc.  (7  a).  Donc  entre  les  deux  iustans  de  la  plus 

5 aS 

grande  équation,  M1 — M=  1 8o°-j-  - e -f-  c'  -t-  etc. , avec  une  valeur 

approchée  de  e , on  aura  une  valeur  très-approchée  de  M’ — M ; on 
connaîtra  donc  l’intervalle  qui  doit  séparer  les  deux  observations. 

D'ailleurs  nous  connaissons  par  ce  qui  précède,  et  à quelques  minutes 
près,  le  lieu  de  l’apogée  ; nous  connaissons  doue  a ==  90’+ | e-f-  etc.; 

3.  21 
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et  en  combinant  tons  ces  moyens  on  arrivera  à connaître  la  pins  grande 
équation  , à une  seconde  près , et  nous  exposerons  dans  la  suite  les 
moyens  de  corriger  la  petite  erreur. 

a54-  Si  l’on  a observé  deux  longitudes  différentes  de  180°,  comme 
A et  P (fig.  19)  , l'intervalle  sera  égal  à la  demi-révolution  ; car  à l’apogée 
comme  au  périgée,  l'équation  du  centre  est  nulle,  les  différences  d’ano- 
malie vraie  et  d'anomalie  moyenne  sont  toutes  deux  de  180°. 

a55.  Mais  si  on  a observé  deux  longitudes  C et  D ( fig.  19)  différente» 
de  180”,  mais  qui  ne  soient  pas  dans  les  apsides,  l'intervalle  entre  G 
et  D sera  moindre  que  la  demi-révolution , et  le  secteur  CPDC  qui 
renfermera  le  périgée  sera  moindre  que  le  secteur  CADC  qui  renfer- 
mera l’apogée.  En  C,  nous  aurons 

z = u -j-  a siu  u -f-  b siu  2u  -f-  c sin  3 « 4-  etc. , 

en  D nous  aurons 

7!  = u ' + a sin  u'  + b sin  2U ' 4-  c sin  3«  4-  etc. 

= (i8o’4-n)  — “ sin  u -(-  b siu  au  — c sin  3u  -j-  etc. 
i'-:c  180*  — 2 a sin  u — ac  sin  Su  — ae  siu  5u  — etc. 

Alors  si  l’on  néglige  les  petits  termes  2 c sin  3u  et  2e  sin  5 u qui  sont  in- 
sensibles pour  le  soleil,  on  aura 

2 a sin  u=  180"— (a' — a)  = i8o" — mouv.  moyen  dans  l'iutervalle. 

a56.  Si  l’on  a quatre  observations  qui  soient  deux  à deux  diamétrale- 
ment opposées,  on  aura 

180” — (:’ — î)  = au  sin  u -f-aesinSu 
180" — (£' — £)  =2<j'sin«'4-  acsin3u' 

(s' — s)—  (£' — 0—  2a  (s,n  u‘ — s*n  «04-  sc  (sin  3u' — sin  3u) 

= /jasin  j(u' — u)cos  j(u'-f-u)-f-4csin  l(u — «)cos  ’ (u'4-u).' 

a5y.  La  somme  de  nos  deux  équations  est 
3 Go" — (z1 — z) — (4' — J)=:2u(sin  u'-f-sin  u)  4-  ac(sin  3u'4-sin  5«) 

=4asin](«4-«)cosj(u'— u}4-4csinJ(u'4-«)cosJ(u'— u).’ 

Divisant  cette  équation  par  la  précédente,  ou  aura 
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3bo* — (z'-~z) — — 0 <(o8inj(u'-f-u)c03i  (1/ — u)  4-  4e  «n  I (u’-H>)  ca»  \ (u* — u) 

(t'— *) — Ç)  4asù>»(u — u)coa  J (u'-f-u)  4- 4c sia  J (u' — ajet» i (u'-f-u) 

\ «in  J (u'-f  u)  co»  ï (u'— ufc 

tangi  (u'-fu)coti , r 

»m  1 (u  — u)co»l(u-4-u) 

JJ  sill  î(ü'-4-u)C0S;(u' u) 

* sin{  Cu’— u)co»  j(u'+u) 

= tang  ï (u'+m)  cotf  (u'— u)  I 


car  - est  insensible  : donc 

a ’ 

tangi  (n'-f-n)  = Ung  i («'—  «). 

C’est  encore  une  manière  de  trouver  les  anomalies  vraies  et  l’apogée; 
mais  je  ne  crois  pas  qu’elle  ait  etc  jamais  employée,  ni  même  proposée. 


258.  Pour  juger  de  la  facilité  et  de  l’exactitude 
de  cette  méthode  , je  suppose  au  hasard  une  ano- 


malie moyenne z = î^ai*  10'  5"3 

Mes  premières  tables  du  soleil  me  donnent...  E = — 1. 28.44-7 

l’anomalie  vraie  sera u = 1.19.41.19.1 

périgée n = 9.  9.29.  3 

Première  longitude I,  = 10.29.10.22.1 


.Je  prends  une  seconde  anomalie *' = 7.18.14.  5.3 

L’équation  correspondante  est. E = -f-  1.27.13.8 

Le  seconde  anomalie u=  7.19.41.19.1 

Périgée n = 9.  9.29.34 

Seconde  longitude L = 4-aî)-  >0.53. 1 

Le  périgée  s’est  avancé  de 5i 

La  seconde  longitude  corrigée  est  de  4-29- 10.22. 1 


Elle  diflcrc  de  la  première  de  180*  bien  exactement.  On  voit  que  pour 
avoir  CJ  de  différence  dans  l’ellipse , il  faut  corriger  la  seconde  longi- 
tude du  mouvement  du  périgée  dans  l’intervalle. 

Nous  pouvons  supposer  que  ces  deux  longitudes  ont  été  données  par 
deux  observations  qui  différaient  de  i8o*o'3i"  (244)- 
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La  seconde  longitude  ne  sera  jamais  aussi  exactement  opposée  à la 
première , il  s’en  faudra  d'une  partie  de  degré  ; mais  au  moyen  du  mou- 
vement diurne  observé,  ou  trouvera  toujours  l'instant  de  la  journée  ou 
l'opposition  avait  lieu;  l'intervalle  des  tems  donnera  le  mouvement  moyen 
qui  , diminué  du  mouvement  de  l'apogée,  à raison  de  5o"-(-  12"=  62'' 
par  an,  sera  le  mouvement  d'anomalie  moyenne.  11  se  trouve  ici  de 
5J  97*  4'  i",5  =s  s' — 5. 

Je  choisis  une  troisième  anomalie  £ — 4S  2°‘  > >"7 

E = — 1 . 1 5 . n/(  ■ 5 


h'  = 4-  >8.44.47.2 

Il  = 9-  9-39-t8 

Troisième  longitude 

. . . U = 1 . a8. 14.  5.2 

Une  quatrième  anomalie.... 

...  Ç'  = 10. 17 . 27.5G.6 

E s + 1 . iG.5o.G 

11  = 10.  i3 . 44 ■ 47  - 3 

n = 9.  9.2C.49 

Quatrième  longitude. r. 

...  L'  = 7.28.14.56.3 

Mouvement  du  périgée 

3i 

l.a  seconde  longitude  corrigée  est  de. . . . 7.28.14.  5.3 


Voilà  donc  deux  autres  longitudes  qui  diUèrcut  comme  les  premières, 
de  180°,  après  la  correction  de  5i". 

25g.  Cela  posé,  voici  le  calcul. 


Mouvement  moyen  daus  l'ellipse . . . £' 

— £ = 

5/37*37'44"9 

— 5 = 

5.27.  4.  1.5 

(C'-C)-M*' 

— z)  = 

I I .34-01 .46.4 

Supplément  à 36o* 

....  = 

0.  5.38.15.6 

(z'-z)-U'- 

-0  = 

— 33.45.4 

HL'-l  )»*(«'■ 

— u)  = 

1 . 14. 3i .44.0 
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Jog  5’ 28'i3"6 V 4.2945252 

C.  — 23.45.4  — 6.8466700 

tangi(w'— «)  = 1.14. 31.44. o 9.9928577 

tang  j («'+«)  = 3.  4. «2.  8.0  — i.i538559 


- u'  = 4 • '8.45.52.0  trop  faible  de  55". 

« = 1.19.40.24.0  trop  faible  de  55". 
L = 10.29. 10. 22 

H = 9.  929.56 

Nous  avons  donc  le  périgée  à 55"  près  par  u ou  par  u. 

260.  Les  deux  couples  d'observation  nous  donnent  ensuite 

t8o“—  (T— z)  1 8c" — ( l' — Ç)  a «in  1 * 

a = r-i — r-±-> — — et  e = j 

sin  u sin  u a * 

180° — ( ;'  — s)  = a“55'58"5 4 .0236024 

C.  log  2 9.6989700 

C.  sin  u = 49*  4°'  24" 0.1 178358 

a = i*55'  24"8 3.8404082 

siu  4" 4.3845449 

e = 0.0167862 8.6249532 

i8o=  — (?'— 0=  2‘32'i5"i 3.9607133 

C.log2 9.69S9700 

C.sinu'  = 4>*>f*.^ 0.1807237 

a = 1.55.24.8 3.8404070 

siu  4" 4.5845449 

e ss  0.0167862 8.2249519 


Dans  la  réalité  a = i°55'  26";  l'erreur  n’est  donc  que  d'une  seconde. 
Ainsi  la  méthode  a la  plus  grande  exactitude  ; elle  n'emploie  que  neuf 
logarithmes,  si  l'on  ne  fait  pas  doubles  les  calculs  de  « et  c.  Elle  a donc 
aussi  toute  la  brièveté  désirable,  et  rien  n'est  plus  facile  que  de  réunir 
ainsi  les  observations  opposées  deux  à deux  ; il  suffit  de  les  choisir  à 
quelques  distances  des  deux  sommets  du  petit  axe,  à deux,  trois  ou 
quatre  mois  d'intervalle.  Cette  méthode  remplace  avec  avantage , et  dans 
1 ellipse,  celle  par  laquelle  les  anciens  déterminaient  l’excentricité  et 
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l'apogée  dans  le  cercle  excentrique  par  deux  équinoxes  cl  deux  solstices, 
c’est-à-dire  par  quatre  longitudes  qui  deux  à deux  différaient  de  180*. 

Formules  pour  décomposer  une  Table. 

a6i.  Pour  terminer  tout  ce  qui  regarde  le  mouvement  elliptique  et  les 
tables  destinées  à le  calculer,  nous  allons  donner  un  moyen  de  trouver 
la  formule  numérique  que  suppose  une  table  donnée  dont  on  ne  connaî- 
trait pas  la  construction.  Nous  supposons  seulement  que  la  table  est 
composée  dans  l'hypothèse  elliptique  rigoureuse,  comme  elles  le  sont 
toutes  actuellement,  ou  plus  généralement,  que  la  table  a été  calculée 
sur  l’équation  E = a sin  z -f-  b sin  ar  -f-  etc.  En  prenant  un  nombre 
quelconque  de  valeurs  dez,  on  aura  autant  de  valeurs  de  E,  et  par 
conséquent  autant  d'équations  entre  les  coefliciens  a, b , c,  etc.;  d'où, 
par  les  procédés  ordinaires  de  l’élimination , on  obtiendra  les  valeurs 
numériques  de  a , b , c , etc.  ; et  en  les  comparant  avec  l’équation  E du 
centre  (n*  65),  où  chacune  de  ces  valeurs  est  donnée  en  fonction  de 
l’excentricité,  on  obtiendra  des  valeurs  de  l’excentricité  qui  seront  d’autant 
plus  exactes  , qu'on  l’aura  déterminée  au  moyen  d’un  plus  grand  nombre 
des  coefliciens  a,  b , c , etc.  On  facilitera  beaucoup  ce  procédé  en  choi- 
sissant pour  z des  angles  dont  quelques  multiples  aient  le  même  sinus 
en  plus  ou  en  moins. 

Ainsi  en  prenant  dans  la  table  les  valeurs  de  E correspondantes  à 1=90’; 
3o”,  i5o*;  60%  lao’;  45”,  s 35* ; i5%  iG5%  on  formera  les  neuf  équation! 

• 

9°* 

5o* 

i5o’ 

6o* 

130' 

45- 

i55* 
t5* 
f 65* 


li  = « — ‘T' — «T* — cu-., 

F/  =(|n-(-c-l— je — -j  g — — /i)sin6o* 

E"  = ( j e-t-of-  j <■ — sg—i) — {b+d— A)  sin  6o*, 

E'”  (u-j-4 — d — sin  Go', 

E”  = (a — b-\-d — e-\-g — h ) sin  Go*, 

E’  =(a+c — e— g+i)  sin45'-f-(3— -J) siu45*  = j-  Va» 

E’1  =(a-f -c—c — ^4-/)  sin  45' — (b— -f)  , 

E'”  — usini5’-f-(c4-()siii45'4-(i/+/i)sinG0'-(-(64-^)cosi5'-Ki-f-/ 
E’' 1 ’=asin  1 5’+(c-(-i)sin45' — (rf-f-A)sin6o,+(«'+g')  cos  1 
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2C2.  De  ces  équations  011  tire 

a _ E’+E"-f3E  K'—E’+E*-  E’  ^ _ (E'— E*)  4-  (E’— E") 

6 Ti|/3=j  tang  b’o°  a tang  b’c° 

Ces  deux  premiers  termes,  les  plus  importons  de  tous,  sont  faciles  à 
déterminer  ; on  aura  ensuite 

‘ (c  I fl  = E,+  E>'  . E-+E™ 

* ' ' 4 sin^â'taug  bo°  “ a tang6o°sin  73°  4 sin  45*sin75ï*. 

* (c — 0 — z (E'+E"— E). 

Avec  ces  deux  dernières  équations,  on  a les  valeurs  de  c et  de  «V 

i (d,fA  _ (E’ — E")-t-(E*" — E*111)  _ (E' — E*)  -|-  (E1* — E")  . 

* ^ ' a tang  b’o1*  4 * 

i U—h\  — (g-S*)-  (E*-E») 

* ' 4 tang  b’o* 

Ces  deux  équations  donnent  les  valeurs  de  d et  de  h. 


i (e—s'i  = g+E*+»S  _ g-E’+E*-E". 
* ' hJ  ia  4 taiig  60"  ’ 


d’où  l’on  tire  e et  g.  Enfin , on  a 


f—1' 


E* — E*1  __  (E'-E%  + (E*— E")  _ 

a 2 tans  Go® 


E"): 


Ces  équations  m’ont  réussi  pour  décomposer  les  laides  de  Mercure  ; au 
lieu  de  tables,  si  l’on  a l’exceutricitée , et  qu’on  veuille  calculer  les cocffi- 
ciens  numériques  de  l’équation  de  la  planète  dont  l’excentricité  est  e ; 
on  calculera  u au  moyen  de  z par  la  formule  que  nous  avons  donnée 
ci-dessus  , en  donnaut  à s les  neuf  mêmes  valeurs  ; on  connaîtra 
(c — u ) pour  ces  neuf  valeurs,  et  l’on  aura  la  formule  numérique  de 
l’équation  du  centre  , mais  elle  ne  pourra  servir  que  pour  cette  planète.' 

On  pourrait , par  des  moyens  analogues  , déterminer  un  plus  grand 
nombre  de  coefliciens,  en  ajoutant  les  équations  pour  54%  126°  et  autres 
arcs  d’anomalie  moyenne , mais  les  opérations  se  compliqueraient;  elles 
se  simplifieront , au  contraire  , si  l'on  se  contente  d’un  moindre  nombre 
de  coefliciens , ce  qui  suffit  en  effet  pour  toutes  les  planètes , excepté 
Mercure  et  Pallas. 
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Aiusi  négligez  i , (c — i)  devient  c = — E) 

négligez  A.  il — h devient  il  — 

° a . atangtio' 

F+F."+  aK  (T— F.-)  + (F.'— E’’) 


négligez  £,  e — g devient  c — 
négligezy,  b — f devient  b = — E-, 


s tau»  oo" 


aG3.  Prenez  dans  une  taldc  des  déclinaisons  du  soleil , les  neuf  décli- 
naisons qui  répondent  aux  angles  ci-dessus,  nommcz-Ies  E,  E',  etc., 
et  les  formules  ci-dessus  vous  donneront  la  décliuaison  par  la  série 
suivante  : 

D ==  23ji7'5i,',6ï  siu  O — 9':'ï6'',5o  siu  30  -f- i i'',5a  sin5Q 
— o1', 3a  sin  7 O -f-  o"o4  siugO- 

Ici  les  déclinaisons  étant  les  mêmes  pour  O et  ( 180'  — Q ) , il  en 
résulte 

E'  = E"}  E'"x=  E"  ; E'=E";  E"'  = E'"';  h = d=fz=h  = o: 

La  table  où  j'ai  pris  les  déclinaisons  ne  les  donnait  qu'eu  dixièmes  de 
secondes  ; les  coclliciens  ci-dessus  ne  sont  donc  exacts  qu'à  quelques 
centièmes  près.  Nous  les  trouverons  plus  loin  par  une  voie  toute  diffé- 
rente (XXIV. 7). 

Si  l’on  voulait  avoir  la  formule  d'une  table  de  rayons  vecteurs,  on 
trouverait  facilement  des  formules  analogues,  mais  on  en  détermine- 
rait plus  simplement  l'excentricité  , en  retranchant  la  distance  périgée 
de  la  distance  apogée , car  e = (('+'  ) — 7 (< — '0  » après  quoi  on  aurait 
la  formule  analytique. 


Remarques  sur  le  mouvement  elliptique. 

sG/f.  On  observe  que  pendant  la  moitié  de  son  cours,  le  soleil  se 
rapproche  continuellement  de  la  terre  , et  qu'il  s’eu  éloigne  continuelle- 
ment dans  l'autre  moitié  ; mais  si  c'est  l’attraction  qui  fait  rapprocher  lu 
soleil,  comment  se  fail-il  qu’à  l’instant  où  la  distance  est  la  plus  petite, 
quand  l’attraction  est  la  plus  forte,  quand  le  soleil  devrait  en  consé- 
quence se  rapprocher  plus  que  jamais  , il  commence  précisément  alors  à 
s'éloigner  ? Pour  lever  cette  difficulté  qu'on  propose  souvent,  nous 

allons 
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la  courbe  doit , vers  les  extrémités  du  petit  axe , être  convexe  du 
allons  faire  quelques  calculs  fondes  sur  des  raisonnemens  fort  simples  et 
des  principes  démontres. 

a65.  Rassemblons  d’abord  les  données  incontestables  de  l’observation. 

i*.  I.a  révolution  du  soleil  dans  son  ellipse  est  de  365’ nous  la 
déterminerons  plus  exactement  chapitre  XXUI  ; mais  de  cette  con- 
naissance approchée , il  résulte  déjà  que  le  mouvement  horaire  est  de 

147", 84. 

Ce  mouvement  serait  celui  du  soleil,  s’il  décrivait  un  cercle  autour 
de  la  terre. 

a*.  La  terre  n’occupe  pas  le  centre  de  la  courbe  décrite  par  le  soleil  ; 
elle  en  est  éloignée  de  0,0168,  c’est  ce  qu’on  appelle  excentricité; 
ainsi  la  distance  apogée  sera  de  1,0168,  et  la  distance  périgée  de 
0,9832. 

3*.  Le  mouvement  apogée  est  de  i4a",98  par  heure  ; il  va  toujours 
augmentant  de  là  jusqu’au  périgée. 

4”.  Le  mouvement  périgée  est  de  i5af',9ï  par  heure,  et  il  va  toujours  en 
diminuant  de  là  jusqu’à  l’apogée;  la  moyenne  arithmétique  entre  ces  deux 
mouvemens  extrêmes  serait  de  147”, q5  à peu  près,  comme  dans  le  cercle. 

5*.  Les  diamètres  vont  toujours  augmentant  de  l’apogée  au  périgée  ; 
ce  qui  prouve  que  les  distances  diminuent  continuellement;  ils  vont  tou- 
jours diminuant  du  périgée  à l’apogée,  ce  qui  prouve  que  dans  Cette 
moitié  de  la  révolution  , les  distances  augmentent.  Voilà  des  faits  indé- 
pendans  de  toute  théorie. 

a66.  Mais  si  la  force  centrale  agit  en  raison  inverse  du  carré,  de  la 
distance,  nous  avons  prouvé  (n*  10)  que  les  carrés  des  tems  des  révo- 
lutions sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  distances,  c’est-à-dire  que 


1 


les  v étant  les  vitesses  dans  un  tems  donné,  car  ces  vitesses  sont  en  raison 
inverse  des  tems  des  révolutions. 

267.  Soit  R = 1 et  v=  147'', 84  comme  dans  la  distance  moyenne, 

, 147', 

nous  aurons  v = — , 

R'* 

a.  aa 
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Soit  R'=  1,01 63= distance  apogée,  ou  aura  J = -’^7  *^,  = i44",^9-' 

(1,0168)’ 

Tel  serait  le  mouvement  apogée  du  soleil  s'il  décrivait  un  cercle  dont  le 
rayon  fut  i,oiC8  ; mais  quand  il  est  à cette  distance,  il  ne  parcourt  que 
i4a",f)8  par  heure;  donc  il  ne  va  pas  assez  vite  pour  décrire  un  cercle. 
I.a  vitesse  tangentieîie  n’est  pas  assez  grande  pour  contrebalancer  la 
force  centrale;  celle-ci  l’emporte  , et  le  soleil  doit  s'approcher  de  la 
terre,  s’il  est  attiré  par  une  force  centrale  en  raison  inverse  du  carré  des 
distances. 

Soit  R'  = o.g83a  comme  dans  le  périgée;  v’ — ,=  i5i",64; 

(0.9833}* 

mais  le  mouvement  observé  est  de  i5a'',ga;  la  force  centrale  est  plus 
que  compensée  ; le  soleil  doit  s’éloigner  de  la  terre. 

268.  Pour  le  prouver,  soit  AB  (fig.  12)  l’arc  de  cercle  décrit  par  le 
soleil  ; cet  arc  ne  peut  être  décrit  qu’en  vertu  d’une  force  centrale  qui  attire 
le  soit-il  vers  C;  car  si  le  soleil  était  abandonné  à lui-même , il  décrirait  la 
tangente  AD.  L’effet  de  l’attraction  qui  le  maintient  dans  le  cercle,  a pour 
mesure  BD  ou  l’excès  de  la  tangente  sur  le  rayon.  BD  est  la  chute 
du  soleil  vers  la  terre.  Or,  vu  la  petitesse  des  angles  , 

BD=ÀC  tang  ACD  tan  g j ÀCD=R'  tang  v'  lang  j v'=  ■;  RV*  tang*  1". 

Dans  le  cercle  dont  le  rayon  est  1 et  le  mouvement  horaire  = 147", 84  , 
on  a 

BD  = 0.00000.02558.6 (<*). 

À l’apogée , quand  R'  = 1 .0168  et  v'  — i4a’',g8, 

BD  = 0.00000.02443.2 (/3). 

Au  périgée, quand  R'  = o.g83a  et  v'  = i5a",g2, 

BD  = 0.00000.02702,0 (y). 

26g.  L’effet  de  l’attraction  décroissant  en  raison  inverse  du  carré  de» 
distances , sera  -£7-.  (8),  et  dans  le  cercle  dont  le  rayon  = 1 et  le  mou- 
vement 147", 84,  nous  aurons  a =BD  = 0.00000.02558.6,  car  les  deux 
effets  sont  égaux  et  se  compensent 
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m.v  l V . > « o.ooooo.oa558.6  ^ » 

Ma.s  alapogee  = = 0.00000.02484.5 

et  BD  = o . 00000 . oa4/13 . 2.  ..(/3); 

l’attraction  l’emportera  de 0.00000. 00041 .3 

et  le  soleil  s’approchera  de  la  terre, 

> • . a o.ooooo.oa558.6  rr 

au  pengec  ^ — = 0.00000. oa657.  a 

et  BD  =*  o. 00000. 0*702.0. ..(7.); 
l'attraction  sera  plus  faible  de o . 00000 . 00044  ■ 8 

et  le  soleil  s’éloignera  d’autant  de  la  terre  , c’est-à-dire  un  peu  plus  qu’il 
ne  s’en  est  approché  en  partant  de  l’apogée. 

270.  On  voit  que  l’efTet  de  l’attraction  varie  moins  que  celui  de  la 
vitesse  tangentielie;  ces  deux  effets  presque  égaux  se  surpassent  alterna- 
tivement. La  théorie  explique  donc  ce  qu’on  observe  , et  nous  avons 
pleinement  satisfait  à la  difficulté  en  ce  qui  concerne  l’apogée  et  le 
périgée,  où  la  tangente  fait  un  angle  droit  avec  le  rayon  vecteur. 

Mais  on  pourrait  présenter  la  difficulté  d’une  manière  plus  embarras- 
sante en  apparence,  et  qui  demanderait  une  autre  réponse. 

271.  Aux  deux  extrémités  du  petit  axe  (fig.  i3)  SD=  1 (48)  ; c’est  le 
point  où  le  mouvement  vrai  est  égal  au  mouvement  moyen  (Gg)  ; ainsi 
de  part  et  d’autre  du  petit  axe  , les  distances  sont  les  mêmes , l’at- 
traction doit  être  la  même,  le  mouvement  angulaire  est  le  même;  et 
cependant  dans  l’un  de  ces  points  le  soleil  s’approche,  et  dans  l’autre 
il  s’éloigne  ; c’est  que  l’angle  n’est  plus  droit;  qu’il  est  aigu  dans  le  pre- 
mier cas  , obtus  dans  le  second. 

Cet  angle  varie  continuellement,  il  en  faut  chercher  l’expression. 

272.  D’un  point  quelconque  M ( fig.  20  ) , menons  aux  deux  foyers 
de  l’ellipse  les  droites  MF  et  MT  ; que  la  ligne  MIS"  partage  également 
l’angle  F MT,  nous  aurons 

MT  : MF  ::  TN  :FN  ::  TC  -f-  CN  : FC  — CNtte-fj  :e— y, 

MT  + MF  : MT-  MF  ::  (e+j)  + (e  - y ) : (e  +x)  ~ («  — /) , 

2 :(V— 2-|-V)::2e  : ny , 

jr  — f ^ ~a?  = e ( V — 1)=  e (H-ecosx — i)=e*  cos  Jr(t6), 

é+/=e+eV  — e=eV=TN  et  ^=Ç=e. 
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273.  De  N abaissez  la  perpendiculaire  NP  sur  MT , 

TN  . 

NP  TNninNCM  MT*"1*  _ e sin  u 

tang  1VM  l _ JU.—  jix— TN  co*  N CM  TN  1 — e cos  u * 

1 MT  Cm  “ 

IS'MT  = esin  «-f- je*  sin  au  -K*3  sinu-f-  etc.  (X.an). 

a74-  Par  le  point  M,  nicnei  Mt  perpendiculaire  à MN , M Z sera  la 
tangente  à l'ellipse  ; donc 

TM/ s=  go* — e sin  u — je*  sin  su  — etc. ; 

c’est-à-dire  que  l’angle  de  la  tangente  ou  de  la  courbe  avec  le  rayon 
vecteur,  est  aigu  dans  la  première  moitié  de  l’ellipse;  qu’il  va  diminuant 
jusque  vers  u = 90°;  qu’il  augmente  ensuite  jusqu’à  u = 180*,  c’est-à- 
dire  jusqu’au  périgée,  où  l’angle  est  droit;  il  devient  obtus  quand  sin  « 
est  négatif;  il  augmente  jusque  vers  u = 270*,  et  diminue  jusqu'à  l’apogée, 
où  il  redevient  droit,  parce  que  « = o. 


275.  Tant  que  TM/  est  aigu,  le  mouvement  tangentiel  diminue  le 
rayon  vecteur,  indépendamment  de  l'attraction;  car  il  est  évident  que 
Tz  est  plus  petit  que  TM. 


T / = TM  + M/  — aTM.Mr  cos  TM/ 

TM  — Ti'  = aTM.MT  sin  TMN  — M/ 

aTM.M/iinTMN  — MÏ*  /aTM  sinTMN  — M/\ 


TM  — T / = 


M/l 


TM  + Tt 

= M/  siu  TMN  à fort  peu  près 

, . . Ttshir/u 

= eM/  sm  u = e un : 
fin  TM/ 


TM  + Ti 

esinrfusino.T/ 
ÎTM? 


r sin  du  sin  u . R 


i'R  sindusinu 


sin  (90“— e sin  u)  cos  (e  sin  u) 

o . 0000 1 . 2054  sin  u , valeur  moyenne. 


= eV  sin  du  sin  u 


Or  il  est  évident  que  cette  variation  du  rayon  vecteur  est  considérable- 
ment plus  forte  que  celle  qui  peut  provenir  de  l'attraction;  il  en  résulte 
que  les  variations  du  rayon  vecteur  dépendent  principalement  de  l’espèce 
de  l’angle  TM/,  laquelle  dépend  du  signe  de  sin  u. 


276.  Cette  variation  du  rayon  vecteur  aurait  lieu,  quand  même  le  mou- 
vement serait  recliligue. 
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En  effet , soit  (fig.  ai)  T la  terre,  et  la  droite  AI  la  roule  d’un  astre. 
Abaissez  la  perpendiculaire  TP  ; et  de  part  et  d’autre  du  point  P , qui 
sera  le  périgée  , prenez  des  intervalles  égaux  PE  , ED , DC  , CA  ; PE, 
FO,  GII , III , etc.  ; de  tous  ces  points  , menez  les  rayons  vecteurs 
TA,  TC,  etc.  ; 

Les  triangles  TAC,  TCD , etc.  seront  tous  égaux,  l'astre  décrira 
des  aires  égales  en  teins  égaux  , les  rayons  vecteurs  iront  diminuant 
de  A en  P,  tant  que  l’angle  de  direction  TAC  sera  aigu;  ils  iront  en 
augmentant  de  P en  I et  tant  que  l’angle  de  direction  sera  obtus. 

Chacun  des  angles  de  direction  , tel  que  TCD,  sera  égal  au  précédent 
augmenté  du  mouvemeut  angulaire  central  ATC  qui  aura  eu  lieu  dans 
l'intervalle. 

L’angle  PTF  ira  sans  cesse  en  augmentant  sans  jamais  pourtant  atteindre 
180°;  et  si  l’astre  disparaît  une  fois  à raison  de  son  grand  éloignement,  il 
si  ra  invisible  à jamais. 

Ce  mouvement  rectiligne  est  celui  qu’on  a pendant  un  tems  attribue 
aux  comètes  , dont  on  ignorait  encore  la  vraie  théorie.  On  conçoit  qu’un 
arc  de  peu  d'étendue  sur  une  ellipse  très-alongée , pouvait  se  prendre 
pour  une  ligue  droite,  quand  on  ne  mettait  ni  dans  les  observations, 
ni  daus  les  calculs , la  précision  qu’on  exige  aujourd'hui. 

377.  L'angle  supérieur  de  l'ellipse  ou  (fig.  19), 

AFM  = FTM  + FMT  = u 4-  2 MIT 

=3  u ae  sin  a+je1  sin  au  -f-  J e3  sin  3 u + etc. 

Or  s = m + ae  sin  u £ e‘  sin  au  -f-  - e3  sin  3u  -f-  etc.  (45) 

AFM  — z = j e*  siu  au  + j é sin  3u-f-  etc.  : 

c’est  l’erreur  de  l’hypothèse  elliptique  simple  (XX.  5o)  , du  moins  en  né- 

gligeant les  puissances  supérieures  à la  troisième. 

L’angle  ANM  de  la  normale  MX  avec  le  grand  axe  sera 

AXM  = u -4-  c sin  u -f-  ~ e*  sin  au-f-  j e3  sin  3u  -f-  etc. 

La  normale  MX  se  trouvera  par  l’une  des  expressions  suivantes, 

1TV  MP  MT — TT V— TN  ens  u V — cV  ens  u _ V (1 — ecmu) 

' ' cosNMT  co 3 N MT  eos  N MT  cos  MUT  ’ cos.VNV 

(1— <=*)  ( I — ÇCQ3  u)  ==  1 — r“ 

(1 — e coi  a)  cosX.MT  ccsX  MT 
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= (MT  -f-NT* — aMT.NT  cos  u)ï  =(  V*-fe*V—  aeVcosu)* 
= V(i  + c*— 2ecostt)‘=T-^- (i+e*_ac4-4e  sin'iuf 

= — ’^~g*  [(i  — e)*-f-4esin*i  b]* 

_ (1+00—  00— f)  / ■ 4e  fin*  f lA* (i+f)(l— ■ 0*  / , 4fMn*|u)\^ 

i — «cosu  \ ' (i— e)*  / i— «+aefin* ju\  ‘ (i— e)*  ) 

(•-MO— «)  / , 4f*'n‘ïuY 
~ . / \ , T 0~ «)*  ) ' 

>+(j=0,,D*U 


Cassinoïde. 

378.  J.-D.  Cassini  proposa  de  substituer  à l’ellipse  de  Kepler  une 
autre  courbe  dont  la  propriété  est,  que  le  produit  des  deux  lignes  me- 
nées d'un  meme  point  de  la  courbe  aux  deux  foyers,  est  constamment 
égal  au  produit  des  distances  aphélie  cl  périhélie. 

Soient  R et  ries  deux  rayons  vecteurs,  i-f-e  et  1 — e les  deux  dis- 
tances, l'équation  de  la  courbe  sera  Rr=i — e*. 

Le  triangle  rectiligne  donne  en  outre 

r*  = R*-t-4<?*  — 4('R  cosu  = (— jj—)  , 

R4  4-4e*R*  — 4eR3  cosm  = x — ae'-f-e4; 
ainsi  réqtiation  est  du  quatrième  degré. 

379.  Cassini  suppose  en  outre,  que  le  mouvement  est  uniforme  autour 
du  foyer  supérieur,  comme  dans  l'hypothèse  elliptique  simple;  on 
aura  donc 

R*  = r*-|-4e*-l-4ercos*  = Ç » 

z étant  l'anomalie  moyenne , ou  l'angle  extérieur  au  triangle  ; donc 

r4+4e*r*-f-  ^er3  cosz  ss  1 — le'-f-e*; 

ainsi  pour  connaître  r ou  R d'après  l’anomalie  moyenne  ou  l’anomalie 
vraie,  on  aurait  à résoudre  une  équation  du  quatrième  degré. 

380.  Mais  laites  une  supposition  pour  R,  vous  en  déduirez  r=  , 
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'R  +r+ae 
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sin 'iu  ■■ 


(»±r+~_R)(! 


-,  (X..45) 


r : R ::  sin  u : sia:  = 
R : ae  ::  sin  z : sin  E = 


SfR 

Rsinu 2R  «in 9 ti  cos ' u R sin  u 


f 

as  sin  z 


tous  aurez  donc  facilement  les  trois  angles , c'est-à-dire , les  deux 
anomalies  et  l'équation  du  centre , pour  laquelle  vous  avez  encore 


sin*£E  = 


^R-t-r+as 


.»)(! 


R-f-r-fae 


Rr  = (i-e‘) 


a8i.  Pour  avoir  le  demi-petit  axe,  faites  R=r  et 
Rr=R*  = 1 — e*  = (i  -f-e)  (t  — e)  ; 

cette  valeur  de  R*  est  celle  du  carré  du  demi-petit  axe  dans  l’ellipse  ; 
le  petit  axe  est  moindre  dans  la  Cassinoïde;  en  effet,  soit  b le  demi- 
petit  axe , 

b'  = R‘  — e*  = 1 — ae*  et  i=(i — ne’)*; 

d’où  il  suit  que  b=o  si  l’on  a i=ae*,  ou  e*=ï,  e=  sin45°=0.707i.’ 
Supposez  1 — ac*=re*,  ou  i = 3e*,  et  e = V3  = 0.57734,  vous  au- 
rez e = r petit  axe;  mais  si  le  petit  axe  est  moindre  que  ae  ou  5<e, 
alors  la  courbe  , dans  la  partie  de  son  cours  qui  avoisine  le  petit  axe , 
tournera  sa  convexité  vers  le  grand  axe.  C’est  ce  qu’on  peut  vérifier 
facilement,  en  calculant  pour  chaque  valeur  de  R l’ordonnée  7‘=Rsin«, 
qu’on  trouvera  plus  grande  que  le  demi-petit  axe,  dans  une  partie 
plus  ou  moins  considérable  de  la  courbe. 

a8a.  Si  le  demi-petit  axe  est  moindre  que  l’excentricité,  alors  un  cercle 
qui  aurait  pour  centre  le  centre  de  la  cassino'ide  , et  l’excentricité  pour 
rayon  , couperait  nécessairement  la  courbe  en  quatre  points.  L’angle  à 
la  périphérie  de  la  coui-be  entre  les  deux  rayons  R et  r,  serait  en 
même  tems  un  angle  à la  circonférence  du  cercle , et  par  conséquent  un 
angle  droit , puisqu'il  serait  appuyé  sur  le  diamètre  ae. 

. . R=aecosul  ,,  . 

Un  aurait  pour  ces  points  r 2j!  sic  uj’  ® ou 

Rr  = 4e*  sin  u cosu  = ae*  sinau; 


i76  astronomie. 

mais  généralement  Rr  = i — e*;  donc 


Rr 

sin  au  = — ; 

O f* 


L'ordonne'e  est  en  général  Rsinu;  elle  sera,  dans  ce  cas  particulier,' 
aecosu  sia  a = e sin  au,  ou 

Y _ e 1 — p*  _ 1 — <*  _ (i  +<■)(!  — «•) , 

3e*  2e  ae  9 


Y sera  la  plus  grande  ordonnée.  En  effet,  la  surface  du  triangle  est 
en  général 

iRrsinE  = {(i  — e*)  sinE  ; 

la  plus  grande  surface  aura  lieu  avec  sinE  = i ou  E=Ç)0’;  c’est-à-dire 
aux  quatre  intersections  de  la  courbe  , avec  le  cercle  construit  sur 
le  diamètre  = a e. 

Mais  la  surface  du  triangle  est  encore  cR  sin  u = ey  ; l’ordonnée 
y — R sin  u est  la  hauteur  du  triangle  ; la  base  ae  est  constante,  la  plus 
grande  hauteur  aura  donc  lieu  quand  la  surface  sera  la  plus  grande. 

a85.  Supposez  u — go";  alors 

r’=  R"  -f  4e*  = C-fr)’  R*  + 4e’R,==  « — 2c*+ 

R4-j-4e‘R‘  1 — ae*-f-c<-l-4c‘=  i — -ae’-+-5e4, 

R’ = — - ae*  =fc  ( i — ae*-f-5e4)*; 

c’est  l’ordonnée  qui  passe  par  le  foyer. 

Supposez  z = go*,  R*  = 4e’-f-r*,  R'  — 46'1  — > 

R4 — 4e,R,=  1 — ae‘-f-e4 , R*  = ae*da(i—- ae*  -f- 5e4)*; 

alors  c’est  r qui  est  l’ordonnée  au  foyer. 

Supposons  b'  = R*,  ou  i — ae*  = — ac*ifc(i — ae'  + Se4)*',  ou 

i =(i — ae* 4- 5e4)*,  t — ae*-f-5e4=i,  5e4  = 2e*,  5e’  = a, 
e’  = f = 0,4  ; e = o,65a85  ; 

alors  l’ordonnée  au  foyer  sera  égale  au  demi-petit  axe. 

384.  Pour  exemple,  supposez  e = 0,6  , 1 — e’ = 1 — o,56=ro,G4, 

1 — ae*?=i — 0,73=0,28;  le  demi-petit  axe  sera  (o,a8)*=o.52gi5<e; 

la 
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côic  du  grand  axe  (374)-  La  plus  grande  ordonnée  sera 

Y_  L^2>i 5=  1^5=0 .533353  plus  grande  que  le?  petit  axe,' 

Y . o. 53333  „ 000.03  _8 

— = Slll  2U  = 5—  — 0.000000  = - , 

e 0,6  9 

R = 2e  cosu  = 0.6240a,  r=aesinu=  1 .024622, 

Faites  pour  R differentes  suppositions,  vous  trouverez  pour  l’ordonnée 
y les  valeurs  que  présente  le  tableau  ci-joint  ; ces  valeurs  prouveront 
qu’en  effet  la  convexité  sera  tournée  vers  le  grand  axe. 


R 

r 

0.80 

0.81 

0.8a 

o.83 

1.60 

1.024622 

1.297465 

O.5a9i5o  | petit  axe. 

0.539157 

0.529232 

0.529330 

o.533i83 

0.5333333  maximum. 
0.493282  au  foyer. 

Cette  courbe  ne  saurait  donc  convenir  aux  planètes  dont  l'excen- 
tricité passerait  0,707 , puisque  la  courbe  n’aurait  plus  de  petit  axe , 
ou  plutôt  quelle  se  changerait  en  deux  courbes  qui  n’auraient  de  com- 
mun qu’un  seul  point,  et  que  si  l’excentricité  augmentait  encore,  les 
deux  courbes  se  sépareraient.  D’ailleurs  les  deux  suppositions  fon- 
damentales sont  gratuites,  rien  ne  les  démontre  et  ne  les  lie.  On  a 
donc  eu  raison  de  ne  point  admettre  la  cassinoide , et  son  auteur  même 
ne  l’a  jamais  proposée  que  pour  le  soleil. 

Dans  l’ellipse,  le  rayon  mené  au  foyer  supérieur 

= 2 — (1  -}-eeos  x)  = 1 — e cos x. 

Le  produit  des  deux  rayons  vecteurs  est  donc 

(i-f-ecos x)  (1 — ecosx)  = i — e*co$'x,' 

Dans  la  cassinoide  il  est 

(i+*)(i— e)=i  — e*. 

La  différence  est  e*  (1 — cos*x)  = e*sin*x. 

dont  il  est  plus  fort  dans  l'ellipse  que  dans  la  cassinoide.  Cette  dernière  est 
plus  étroite  et  plus  aplatie.  (Voy.  V Astronomie  de  Grégori.  Genève,  173  6.J 
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Comparaison  du  système  qui  fait  mouvoir  le  Soleil , à celui 
qui  rendrait  le  Soleil  immobile  et  ferait  tourner  la  Terre. 

j.  Nors  avons  vu  (XX.  a8)  que  le  soleil,  dans  le  cours  d'une  année,' 
parait  décrire  une  ellipse  autour  de  la  terre;  nous  avons  en  consé- 
quence cherché  les  lois  du  mouvement  elliptique;  nous  avons  trouvé 
que  ce  mouvement,  ainsi  que  le  mouvement  circulaire,  supposait 
dans  la  terre  une  force  attractive  capable  de  courber  à chaque  instant 
la  route  du  soleil , et  de  le  ramener  continuellement  de  la  tangente 
à la  périphérie  de  la  courbe.  Nous  avons  prouvé  que  cette  hypothèse  , 
exigée  clairement  par  les  observations,  menait  à la  loi  des  aires  pro- 
portionnelles au  tems  ; nous  avons  conclu  en  même  tems  une  autre  loi 
qui  découle  du  même  principe,  savoir,  que  si  plusieurs  corps  circu- 
laient en  même  tems  autour  de  la  terre,  les  carrés  des  tems  de  leurs 
révolutions  seraient  entre  eux  comme  les  cubes  des  distances  ou  des 
rayons  des  cercles  concentriques  daus  lesquels  ils  feraient  leurs  ré- 
volutions. 

a.  Sur  les  diamètres  de  chacuu  de  ces  cercles,  imaginons  des  ellipses 
dont  la  terre  soit  le  foyer  commun;  chacune  de  ces  ellipses  sera  décrite 
en  même  tems  que  le  cercle  correspondant  ( XXI.  10).  Il  est  donc 
vrai  que  si  différens  astres  décrivent  des  ellipses  autour  d’un  même 
foyer,  les  carrés  des  tems  seront  comme  les  cubes  des  demi-grands  axes. 

Or  nous  verrons  ci-après  que  cette  loi  ne  s’accorderait  pas  avec  les 
révolutions  et  les  distances  de  la  lune  et  des  planètes,  d’où  il  résul- 
tera évidemment  que  l’attraction,  en  raison  inverse  du  carré  des  dis- 
tances, n’explique  pas  les  mouvemens  célestes  autour  de  la  terre.  Mais 
sans  anticiper  sur  ces  connaissances,  dont  nous  n'avons  pas  encore  les 
preuves,  voyons  ce  qui  résulte  rigoureusement  des  recherches  précé- 
dentes , en  raisonnant  daus  l'hypothèse  que  la  terre  est  le  foyer  des 
mouvemens  solaires. 
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3.  Nous  avons  dit  que  le  volume  du  soleil  est  un  million  de  fois  celui 
de  la  terre.  Ainsi  la  terre  devrait  avoir  une  force  capable  d’attirer  vers 
elle  un  corps  dont  elle  est  au  plus  une  millionième  partie , ce  qui  est 
trop  extraordinaire  pour  n'ètrc  pas  suspect  (XXI 1 a). 

4.  11  est  donc  peu  naturel  de  penser  que  la  terre  possède  uti  degré 
d’attraction  ou  de  magnétisme  assez  fort  pour  attirer  le  soleil  et  lui 
faire  décrire  une  ellipse  autour  d’elle.  Les  plus  forts  aimans  n’attirent 
pas  de  masse  de  fer  qui  soit  avec  eux  dans  une  disproportion  si  étrange. 
Nous  concevrions  bien  plus  aisément  que  le  soleil,  en  repos,  forçât  la 
terre  à circuler  autour  de  lui , puisqu’elle  n’est  en  comparaison  qu’un 
atome. 

5.  A mesure  que  nous  avons  observe  les  phénomènes,  et  que  nous 
avons  tâché  de  nous  en  rendre  compte,  nous  avons  toujours  reconnu 
qu’il  y avait  deux  manières  de  les  expliquer:  la  première,  de  regarder 
les  mouvemens  observés  comme  des  roouvemens  réels  dont  la  terre  est 
le  centre;  la  seconde  est  de  faire  mouvoir  la  terre  et  de  considérer  les 
mouvemens  apparens  des  astres  comme  des  illusions  optiques  du  genre 
de  celles  qu'on  éprouve  tous  les  jours  dans  un  carrosse  qui  va  rapi- 
dement entre  deux  rangées  d’arbres  ; quoique  le  spectateur  ne  doute 
nullement  de  son  propre  mouvement,  il  a peine  à se  défendre  de  l'il- 
lusion qui  le  lui  fait  attribuer  aux  arbres,  qui  lui  semblent  emportés  par 
un  mouvement  contraire.  Le  même  mouvement  s’observe  d'une  ma- 
nière bien  plus  marquée,  si  l'on  est  dans  un  bateau  qui  va  rapidemeut 
entre  deux  rivages  plantés  d'arbres,  ou  dans  un  canot  porté  sur  une 
mer  houleuse;  on  voit,  dans  ce  dernier  cas,  l’horizon  et  tous  les  ob- 
jets terrestres  dans  une  agitation  apparente  et  continuelle  : la  remarque 
a été  faite  de  tout  tems  par  les  anciens, 

Provehimur  portu,  terrœque,  urbesque  rteedunt.  Virgile. 

G.  L'illusion  dont  il  est  si  difficile  de  se  défendre  dans  un  carrosse^ 
ou  dans  un  canot  d'une  étendue  très-bornée,  et  qui  vient  de  ce  que  les 
objets  que  nous  touchons  plus  immédiatement  restent  toujours  à la 
même  distance  de  l’œil,  tandis  que  les  objets  extérieurs  changent  à 
chaque  instant  de  direction , qu'ils  semblent  s'approcher  et  bientôt 
après  disparaître  en  restant  derrière  nous  ; cette  illusion  serait  bien  plus 
forte  si  le  vaisseau  était  plus  grand,  et  elle  serait  invincible,  si  ce 
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vaisseau  était  la  terre  qui  nous  emportât  tous  d’un  mouvetnont  com- 
mun et  parfaitement  doux;  nous  ne  douterions  pas  de  notre  repos  ni  de 
celui  de  la  terre,  et  les  mouvemens  des  corps  extérieurs , c’est-à-dire 
des  astres,  nous  sembleraient  réels  quoiqu’ils  ue  fussent  qu'apparens. 

7.  Ce  raisonnement  nous  prouve  clairement  qu’il  n’est  pas  impossible 
que  la  terre  soit  en  effet  pour  nous  comme  un  vaisseau  qui  nous  em- 
porterait dans  l'espace , ou  comme  un  ballon  qui  serait  emporté 
dans  l’air. 

8.  Tant  que  les  anciens  ont  ignoré  la  vraie  figure  de  la  terre,  ils  ont 
pu  se  refuser  à cette  preuve , parce  qu’ils  supposaient  la  terre  assise 
sur  des  fondemens  qui  s'étendaient  au-dessous  de  nos  pieds  à l’infini: 
cependant  le  mouvement  diurne  des  astres  suffisait  pour  prouver  que 
la  terre  11’a  pas  de  foudemens,  car  les  astres  circulent  librement  au- 
dessous  de  la  terre;  la  terre  n’est  pas  même  portée  sur  une  colonne 
verticale , car  un  astre  dont  la  déclinaison  australe  serait  égale  à la 
hauteur  du  pôle,  serait  arrêté  au  nadir  par  la  colonne  ; la  terre 
n'est  pas  enfilée  par  un  axe  qui  aboutirait  aux  pôles  célestes,  car  les 
étoiles  seraient  invisibles  au  méridien  inférieur.  Les  voyageurs  qui  ont 
fait  en  différons  sens  le  tour  du  monde,  nous  ont  prouvé  que  la  terre 
est  ronde,  au  moins  sensiblement;  qu'elle  n'est  soutenue  sur  rien; 
qu'elle  est  comme  le  ballon  qui  nage  dans  l'atmosphère  : elle  n’a  donc 
en  elle-même  aucun  obstacle  au  mouvement  ; une  force , sans  être 
immense,  pourrait  facilement  la  détourner  de  sa  route;  c'est  ainsi  que 
le  ballon  cède  au  moindre  souille  ; indifférent  en  lui-même  à se  mouvoir 
dans  tel  ou  tel  sens,  la  moindre  force  lui  donne  une  nouvelle  direction. 

9.  On  dira  que  le  soleil  peut  céder  à celte  force  médiocre  ; ja 
le  veux  : mais  la  disproportion  entre  les  deux  volumes  reste  toujours 
la  même.  L’attraction,  si  elle  existe,  doit  être  en  raison  directe  des 
masses  attirantes , et  eu  raison  iaverse  des  carrés  des  distances;  la 
distance  est  commune , le  corps  qui  a le  plus  de  masse  doit  eutralner 
l'autre , ou  , pour  parler  plus  exactement,  ils  s'attireront  mutuellement  , 
et  si  la  masse  du  soleil  était  comme  son  volume  un  million  de  fois  celle 
de  la  terre,  il  ferait  faire  à la  terre  un  chemin  qui  serait  un  million  de 
fois  plus  grand  que  le  chemin  qu’elle  ferait  faire  au  soleil. 


10.' 


CHAPITRE  XXII.  i85 

10.  Oit  objectera  encore  que  le  soleil,  quoiqu'un  million  de  fois 
plus  gros,  pourrait  bien  n’être  pas  plus  pesant;  qu’il  pourrait  même 
l'être  moins  que  la  terre;  qu’il  parait  de  feu;  que  le  feu  est  entre  tout 
ce  que  nous  connaissons  ce  qu’il  y a de  plus  ie'ger. 

Ce  raisonnement  perdra  beaucoup  de  sa  force  , si  l’on  examine  le 
soleil;  qu’il  soit  de  feu  à la  surface,  il  ne  s'ensuit  pas  qu’il  soit  tout 
homogène,  qu’il  n’ait  pas  un  noyau  plus  solide  et  plus  dense  ; que  ce 
noyau  ne  soit  pas  recouvert  d’une  mer  lumineuse.  Quelques  astro- 
nomes l’ont  même  ainsi  conjecturé,  d’après  les  taches  du  soleil,  qu'ils 
regardent  comme  des  sommets  de  montagnes  ou  de  rochers  que  le 
flux  ou  le  reflux  de  la  mer  lumineuse  laisse  à découvert,  pour  les  re- 
couvrir ensuite  pendant  un  tems  beaucoup  plus  long.  Nos  mers  ont  des 
bas-fonds,  des  rochers  qui  ne  sont  pas  toujours  visibles,  mais  qui , 
étant  placés  à fleur  d'eau,  sont  le  plus  souvent  cachés. 

11.  Entre  toutes  ces  conjectures,  nous  n’avons  donc  que  les  phé- 
nomènes qui  puissent  nous  déterminer.  Nous  venons  d’acquérir  quelques 
présomptions  eu  faveur  du  mouvement  de  la  terre  : examinons  donc 
plus  scrupuleusement  si  ce  mouvement  est  d'accord  avec  tout  ce  que 
nous  observons. 

12.  D’abord  il  est  évident  que  si  le  soleil,  S (fig.  22),  est  au  centre, 
et  la  terre , T , sur  la  circonférence  de  la  courbe , elle  verra  le  soleil 
répondre  au  point  A de  la  même  courbe  et  vis-à-vis  l’étoile  E ou  le 
point  E de  la  voûte  étoilée. 

>3.  Que  la  terre  prenne  la  place  du  centre  on  du  soleil,  et  que  le 
soleil  soit  en  A sur  la  courbe,  la  terre,  T,  verra  le  soleil  répondre 
à la  mèmè  étoile  E.  Ainsi  les  apparences  du  mouvement  annuel  se- 
ront les  mêmes  dans  les  deux  suppositions,  si  on  les  rapporte  à la 
voûte  céleste.  11  n’y  a donc  en  cela  aucune  raison  de  préférence  pour 
aucune  des  deux  hypothèses. 

14.  Voyons  si  les  phénomènes  relatifs  à la  terre  s’expliquent  aussi 
bien;  dans  les  deux  suppositions,  nous  allons  voir  que  l’immobilité 
du  soleil  et  le  mouvement  de  la  terre  satisfont  à tout. 

Le  phénomène  le  plus  frappant  de  la  révolution  annuelle  est  le 
changement  des  saisons  ; nous  avons  déjà  vu  que  celui  des  jours  et  des 
a.  24 
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nuits  s'explique  avec  une  simplicité  merveilleuse  , par  un  mouvement  de 
rotation  autour  de  l’axe  de  la  terre.  Un  seul  mouvement  remplace  des 
milliards  de  mouvemens  infiniment  plus  considérables. 

15.  Soit  PEP'Q  (fig.  a3)  le  méridien  céleste;  P,  P'  les  deux  pôles; 
ESQ  l’équateur  celeste;  nous  avons  observé  (IV. 40)  que  la  route  du 
soleil  LL'  est  inclinée  à l’équateur  de  a3*a8';  si  la  terre  est  au  centre, 
le  soleil  parcourt  eu  uu  au  ce  cercle  oblique.  Voyons  ce  qui  arrivera 
si  le  soleil  étant  en  S au  centre,  la  terre  est  en  L'  au  point  le  plus  éloigné 
du  pôle. 

16.  Le  soleil  S lui  semblera  répondre  au  point  L du  méridien,  et 
par  conséquent  a3*  28'  au-dessus  de  l’équateur  céleste  ; car  prolonge* 
jusqu’au  méridien  céleste  l’équateur  terrestre  e'q'u',  l’angle  LL'y  — LSQ 
t=  a3“  28'. 

Six  mois  après,  quand  la  terre  sera  en  L,  le  soleil  lui  paraîtra  en  L', 
a3’  08'  au-dessous  de  l’équateur  terrestre  eh q-  11  suffit  de  supposer  que 
dans  ce  mouvement,  l’équateur  terrestre  demeure  parallèle  à lui-même 
et  au  plan  de  l’équateur  céleste  EQ  ; d’où  il  suivra  que  l’axe  L p demeu- 
rera toujours  parallèle  à Taxe  du  méridien  ou  à l’axe  PP'. 

17.  Il  suffit  donc , pour  expliquer  l’été  et  l’biver  , que  la  terre,  en  dé- 
crivant son  cercle  oblique , conserve  toujours  son  axe  parallèle  à lui- 
même  ; ce  parallélisme  est  d’ailleurs  une  suite  du  mouvement  de  rota» 
lion.  Pour  s’en  convaincre,  H suffit  de  voir  tourner  une  toupie. 

18.  Copernic  en  expliquant  le  premier  ce  système  dans  tous  ses  détails  ; 
pour  obtenir  ce  parallélisme , crut  devoir  donner  à l’axe  un  mouvement 
particulier  qui  1 y ramenait  sans  cesse,  comme  s’il  eût  été  nécessaire  que 
cet  axe  eût  été  perpendiculaire  au  plan  du  cercle  annuel.  Ce  qui  est  une 
preuve  de  plus  qu’en  tout  genre  les  idées  les  plus  simples  et  les  plus  natu- 
relles se  présentent  souvent  les  dernières. 

19.  La  terre  montrera  donc  directement  au  soleil,  en  hiver  et  en  été  j 
deux  points  différons  : en  été  le  point  o'  de  la  terre  qui  se  trouvera  sur 
le  rayon  vecteur  L'S  , sera  de  a3"  38'  au-dessus  de  l’cquateur  e'h'q'  -,  le 
point  o'  de  la  terre , à midi , verra  le  soleil  au  zénit;  ce  point  aura  j3°  28' 
de  latitude  géographique  boréale  ; en  biver  le  point  o où  le  rayon  vecteur 
LS  coupera  la  terre,  aura  a3*  28'  de  latitude  australe,  et  il  verra  le  soleil 
au  zénit. 
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-ao.  Bans  l’intervalle  entre  les  deux  saisons  opposées , la  terre  mon- 
trera successivement  au  soleil  des  points  intermédiaires  entre  s3*  a3' 
de  latitude  boréale  , et  a 5*  28'  de  latitude  australe  ; le  soleil  répondra 
successivement  au  aénit  de  tous  les  cercles  parallèles  compris  eutre  les 
deux  tropiques. 

ai.  Ainsi  tous  les  phénomènes  du  cours  annuel  sont  exactement  les 
mêmes  dans  l’une  et  l'antre  hypothèse.  Cela  se  conçoit  très-facilement, 
sans  qu’il  soit  besoin  de  figure  particulière.  Pour  plus  de  facilité  , il  fau- 
drait que  cette  figure  fut  en  relief,  sans  quoi  la  figure  serait  peut-être 
moins  facile  à comprendre  que  les  changemens  qu’elle  serait  destinée  à 
expliquer.  Essayons  cependant  : 

aa.  Soit  LEP'VP  ( fig.  34)  le  méridien,  EQVQ'  l’équateur  , LQCQ' 
l’écliptique,  T la  terre  en  un  point  quelconque  de  sou  orbite,  TS  le 
rayon  vecteur,  T p l’axe  de  la  terre,  p le  pôle  boréal. 

L’angle  pTS  sera  la  distance  du  rnleil  au  pôle/»,  PST  sera  la  distance 
de  la  terreau  pôle  du  soleil  j et  à cause  du  parallélisme  , ces  deux  angles 
seront  toujours  supplémens  l’uu  de  l’autre  ; leur  somme  sera  toujours 
de  180*  : ainsi  quand  la  distance  polaire  du  Soleil , rue  de  la  terre,  sera 
go* — x,  la  distance  polaire  de  la  terre,  vue  du  soleil  , sera go*-f-  x ; 
x sera  la  déclinaison  du  soleil,  vue  de  la  terre,  et  la  déclinaison  de  la 
terre  , vue  du  soleil  ; mais  l’uue  de  ces  déclinaisons  aura  le  signe  — - , 
quand  l’autre  aura  le  signe  -f-, 

aî.  Si  la  terre  est  au  centre , la  terre , le  soleil  et  le  lieu  apparent 
seront  en  ligne  droite  ; si  la  terre  est  à la  circonférence , la  terre , le 
soleil  et  son  lieu  apparent  seront  encore  dans  une  même  ligne  ; le 
lieu  de  la  terre , vu  du  soleil  et  le  lieu  du  soleil , ru  de  la  terre , seront 
toujours  diamétralement  opposés. 

34.  Le  rayon  ST,  pendant  la  révolution  de  la  terre  autour  du  soleil, 
prendra  successivement  par  rapport  à l’axe  SP , toutes  les  inclinaisons 
possibles,  depuis  90* — a3"  38' jusqu’à  go°-|-a3*  38';  le  rayon  TS  prendra 
successivement,  avec  l’axe  T p , toutes  les  inclinaisons  possibles,  depuis 
go* -4-  a3*  a8'  jusqu'à  go* — a3“  38';  tout  est  donc  égal  pour  l’observa- 
teur placé  sur  la  terre  immobile  ou  sur  la  terre  en  mouvement.  Les 
saisons  auront  les  mêmes  vicissitudes , et  les  phénomènes  du  mouve- 
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nient  annuel  seront  les  memes , quelle  que  soit  l’hypothèse  que  l’on 
préfère. 

* 2S.  On  peut  dire  plus  ; dans  la  seconde,  les  explications  acquerront  une 
simplicité  plus  grande.  Nous  avons  déjà  vu  qu'un  mouvement  fort  mé- 
diocre de  la  terre  autour  de  son  axe,  nous  dispensait  de  donner  aux  étoiles 
innombrables  qui  garnissent  la  voûte  céleste , des  mouvemens  énormes 
et  cependant  si  bien  ordonnés , que  pour  les  rendre  un  peu  vraisem- 
blables , il  faudrait  supposer  toutes  ces  étoiles  attachées  à une  voûte 
sphérique  qui  tournerait  autour  d'un  axe  commun  à la  terre. 

26.  Supposons  que  la  terre  se  meuve  parallèlement  à elle-même,  dans 
un  grand  cercle  oblique,  autour  du  soleil,  nous  verrons  les  saisons  se 
succéder  dans  l’ordre  qu’on  observe  réellement  ; ajoutons  un  petit  mou- 
vement conique  fort  lent  à l’axe  de  la  terre,  et  nous  expliquerons  d'un 
mot  ces  mouvemens  de  précession  si  variés  qu’il  n’y  a pas  deux  étoiles 
qui  aient  précisément  les  mêmes. 

Soit  EC  ( fig.  a5  ) l’écliptique  ou  le  cercle  oblique  dans  lequel  la  terre 
ferait  sa  révolution;  p le  pôle  de  la  terre,  eq  sou  équateur,  TO  une 
droite  perpendiculaire  au  plan  EC  ; que  l’axe  T p de  la  terre,  an  lieu  de 
conserver  invariablement  le  parallélisme  dont  nous  avons  parlé  ci- 
dessus  , ait  un  mouvement  lent  qui  lui  fasse  décrire  en  a5,ooo  ans,  la 
surface  d’un  cône  autour  de  TO  qui  sera  l’axe  de  ce  cône  droit  ; le 
pôle  de  la  révolution  diurne  nous  paraîtra  tourner  en  a5,ooo  ans  autour 
du  pôle  de  l’écliptique  , cl  de  là  tous  ces  mouvemens  de  précession  dont 
nous  avons  déterminé  les  formules  cl  qui  tiendront  à un  petit  déran- 
gement dans  l’axe  de  la  terre. 

37.  L’analyse  mathématique  a prouvé  de  nos  jours  que  ce  dérangement 
de  l’axe  est  une  suite  nécessaire  de  la  figure  elliptique  que  les  observa- 
tions donnent  à la  terre  ; ensorte  que  ce  phénomène  si  étonnant  de  la 
précession  ; ce  phénomène  inexplicable  dans  l’hypothèse  de  l’immobilité 
de  la  terre  , découle  très-naturellement  et  de  sa  figure  et  de  son  mouve- 
ment autour  du  soleil. 

38.  Tout  parait  donc  conspirer  pour  lever  nos  doutes  et  nous  faire 
adopter  le  mouvement  de  la  terre  autour  de  son  axe  pour  expliquer  le 
jour  et  la  nuit  ; le  mouvement  de  la  terre  dans  l’écliptique  pour  rendre 
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compte  des  saisons  5 et  enfin  le  mouvement  conique  de  l’axe  de  la  terre 
pour  expliquer  la  précession  des  étoiles. 

ag.  11  ne  faut  pourtant  pas  dissimuler  une  objection.  Abstraction  faite 
de  ce  mouvement  de  précession  qui  n’est  que  de  5o''  sur  l’écliptique , 
et  de  no"  dans  la  région  du  pôle,  l’axe  de  la  terre  parait,  dans  sa  révolu- 
tion annuelle,  répondre  toujours  au  même  point  du  ciel,  cependant  il 
est  certain  que  si  la  terre  a un  mouvement  de  translation  dans  l’espace, 
suivant  un  cercle  dont  le  rayon  nous  parait  énorme , puisqu'il  serait  de 
5o  millions  de  lieues  en  adoptant  une  parallaxe  de  9 à 10";  le  pôle  de 
la  terre  en  décrivant  ce  cercle  immense , devrait  au  bout  de  six  mois 
répondre  à un  point  du  ciel  éloigné  de  plus  de  Co  raillions  de  lieues 
du  point  auquel  il  répondait  d'abord. 

Or  quelle  apparence  qu’un  déplacement  de  plus  de  60  millions  de 
lieues  soit  insensible  à nos  yeux  ? Il  faudrait  en  conclure  que  ce  cercle 
annuel  dont  le  diamètre  est  de  60  millions  de  lieues , ne  serait  qu’un 
point , pour  ainsi  dire  mathématique , eu  comparaison  du  diamètre  de 
la  sphère  céleste. 

3o.  En  effet , si  la  terre  se  meut  dans  le  cercle  TER  ( lig.  26)  autour 
du  soleil , son  axe  T p , au  bout  de  six  mois , sera  transporté  en  T'p';  il 
faudra  donc  que  l’espace  pp'  ou  l’angle  pTp'  soit  insensible  par  sa  peti- 
tesse , et  que  les  points  p ,p'  se  confondent  sensiblement  avec  le  point  P, 
position  intermédiaire  du  pôle.  Cette  conséquence  est  rigoureusement 
exacte  ; elle  se  tire  nécessairement  du  mouvement  de  la  terre.  O11  voudrait 
en  vain  l'éluder,  elle  a d’abord  révolté  les  astronomes,  et  ils  ont  fait 
à Copernic  et  à ses  sectateurs , cette  objection  à laquelle  ils  ont  donné 
beaucoup  d'importance.  Mais  ils  se  sont  insensiblement  familiarisés 
avec  cette  conséquence  qui , en  effet , n'avait  rien  contre  elle  que  sa 
nouveauté. 

3t.  Il  est  certain  d’abord  que  la  terre  n'est  qu’un  point  impercep- 
tible en  comparaison  de  la  distance  des  étoiles.  Les  anciens , Plolémée 
lui-même , sont  convenus  de  cette  vérité  qui  nous  est  démontrée  par  le 
défaut  de  parallaxe  diurne  des  étoiles.  Le  rayon  de  la  terre  est  à la 
distance  du  soleil  à la  terre , environ  comme'  le  sinus  de  9"  au  rayon  , 
ou  comme  1 : aâooo.  Le  diamètre  de  l'orbe  annuel  est  donc  28000  fois 
i«  diamètre  de  la  terre.  Nous  étions  accoutumés  à regarder  la  terre 
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comme  un  point  à l'égard  de  la  distance  des  e'toiles  ; noua  regarderons 
comme  un  point  une  ligne  a3ooo  fois  plus  grande  : ce  n’est  pas  une  ide’o 
si  difficile  à adopter , nous  y étions  suffisamment  préparés  ; la  première 
«le  ces  deux  idées  est  démontrée , la  seconde  n a rien  qui  soit  difficile  à 
concevoir. 

3a.  Cette  première  objection  est  donc  nulle , les  autres  sont  tout 
aussi  faciles  à réfuter  ,•  elles  peuvent  se  réduire  à deux  genres  prin- 
cipaux. 

Le  premier  6e  tire  de  quelques  passages  de  l’Ecritore  qui  paraissent 
indiquer  que  le  6oleil  se  meut  et  que  la  terre  est  en  repos.  Le  plus  re- 
marquable et  le  plus  souvent  cité  , est  celui  qui  dit  que  le  soleil  s'arrêta 
ù la  voix  de  Josué  ; mais  ce  passage  prouve  seulement  que  Josué  voulait 
que  le  jour  se  prolongeât  pour  lui  donner  le  teras  d'exterminer  ses 
ennemis  : le  jour  fut  prolongé  , voilà  le  point  essentiel  ; Dieu  l’entendit 
et  lit  ce  qu'il  avait  demandé , quoiqu’il  eût  mal  exprimé  son  vœu.  Josué 
ignorait  le  véritable  système  du  monde;  il  s’est  exprimé  comme  le 
vulgaire  : et  quand  il  aurait  été  plus  savant , il  aurait  pu  très-bien  s'ex- 
primer encore  comme  font  aujourd'hui  même  les  astronomes  quand  ils 
disent  le  soleil  se  lève  ou  se  couche  t ou  bien  le  soleil  est  de  tant  de 
degrés  au-dessus  de  l'horizon , au  lieu  de  dire  l'horizon  s’abaisse  ou 
s'élève  au-dessus  du  soleil  : il  en  est  de  même  de  tons  les  autres  passages  ( 
c’est  aux  théologiens  à les  interpréter;  les  astronomes  doivent  s'en  teni* 
aux  démonstrations  tirées  des  observations  et  des  calculs. 

53.  L’autre  genre  se  tire  de  quelques  observations  qu’on  interpréta 
mal.  Si  du  haut  d'une  tour  vous  laissez  tomber  nn  corps  pesant,  il  suivra 
dans  sa  chute  une  direction  sensiblement  parallèle  au  mur  de  la  tour , 
et  le  fait  est  vrai.  Or,  disait-on,  puisque  la  pierre  tombe  au  pied  de  la 
tour  AC  ( fig.  vj)  à la  distance  CD=  AB  à laquelle  elle  a été  abandonnés 
à elle-même , c’est  une  preuve  que  la  terre  n’a  pas  tourné  pendant  tout 
teins  delà  chute  ; car  si  elle  tournait  pendant  les  quatre  ou  cinq  secondes 
que  la  pierre  emploie  à tomber,  le  pied  de  la  tour  devrait  s’éloigner 
de  plusieurs  mètres  ; la  pierre  devrait  donc  tomber  à plusieurs  mètres 
de  la  tour,  si  on  la  laissait  tomber  à l'occident;  ou  la  tour  viendrai| 
frapper  la  pierre  pendant  sa  chute , si  elle  tombait  à l’orient  : elle  n«j 
pourrait  conserver  le  parallélisme  que  dans  le  cas  où  on  l'aurait  laissé 
tomber  au  nord  ou  au  sud, 
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34.  Pour  fortifier  cet  argument,  on  avait  la  maladresse  d’ajouter  que  si 
«lu  haut  d’un  màt  on  laissait  tomber  un  corps  pesant,  on  verrait  infailli» 
Elément  ce  corps  tomber  à une  distance  du  màt  égaie  au  chemin  du  vais- 
seau pendant  sa  chute  : on  invoquait  l’expérience  qu'on  n’avait  pas  faite 
et  l’on  se  croyait  sûr  du  succès.  Or  cette  expérience , bien  souvent  répétée 
depuis,  n’a  pas  répondu  à l’attente  de  ceux  qqi  faisaient  l’objection.  11 
n’est  pourtant  pas  passible  de  nier  le  mouvement  du  vaisseau , et  ce 
mouvement  peut  se  mesurer.  Celte  objection  contre  le  mouvement  de  la 
terre , tombe  d’elle-même  et  ne  prouve  rien  : la  réponse  qu’on  donnera 
pour  le  màt  servira  de  même  pour  la  terre. 

Soit  AB  (fig.  37)  le  mouvement  du  màt  ou  de  la  tour,  AC  la  perpen- 
diculaire que  décrirait  le  corps  grave  si  la  tour  était  immobile  ; le  corps 
en  tombant  est  animé  de  denx  forces  qui  dans  le  même  tems  lui  feraient 
décrire,  l’une  l’arc  AB,  et  l’autre  la  perpendiculaire  AC;  il  doit  donc 
décrire  une  espèce  de  diagonale  AD,  et  tomber  au  pied  de  la  lour. 


35.  Après  avoir  ainsi  pleinement  satisfait  à[  l’objection  , on  a voulu 
trouver  dans  cette  expérience  même  une  preuve  du  mouvement  de  la 
terre,  et  voici  comment  on  a raisonne. 

Le  sommet  de  la  tour  étant  plus  éloigné  du  centre  de  la  terre  que  le 
pied,  doit  décrire  un  arc  semblable,  mais  d’un  cercle  plus  grand  , CD 
( fig.  a8)  est  donc  plus  petit  que  AB  ; si  donc  le  corps  est  animé  d'une 
force  capable  de  lui  faire  décrire  AB  pendant  qu’il  tomberait  de  A en  C , 
il  devra  donc  tomber  en  E,  de  manière  que  CE  =AB.  Si  l’o»  connaît  1e 
rapport  de  AC  à TC , on  connaîtra  celui  de  CE  à CD  , 


TC:TA::CD:  AB=s^  = ^w^— = m + — , 

IL.  r r 7 

DE  =CE — CD  = AB  — CD  = /*  — m = — . 


Connaissant  h on  aura  le  tems  de  la  ebute,  et  si  l'on  connaît  aussi  le 
rayon  r de  la  terre , on  connaîtra  l’arc  CD , que  le  pied  de  la  tour  aura 
décrit  pendant  la  chute  ; ou  aura  donc  DE.  On  verra  si  ce  petit  arc  est 
du  moins  assez  sensible  pour  être  mesuré,  alors  on  tentera  l’expérience. 


36.  Un  fil  aplomb  suspendu  en  A , viendra  après  quelques  oscillations, 
se  fixer  en  C ; le  fil  prendra  la  direction  perpendiculaire  à la  surface.  Le 
point  C étant  marqué  sur  le  terrain,  on  ôtera  le  fil , et  l'on  fera  tomber 
du  point  A une  boule  pesante  qui  marquera  sou  empreinte  dans  une 
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couche  de  cire  étendue  autour  de  G.  On  mesurera  la  distance  du  point 
C au  centre  de'  renfoncement.  Le  poiut  C aura  cheminé  avec  le  pied 
de  la  tour , ainsi  que  le  plomb  du  (il  AC  ; il  aura  pris  la  position  D , 
et  DE  connu  par  l'observation  , pourra  se  comparer  avec  la  valeur  tirée 
«1e  la  théorie. 

57.  Tout  ceci  n'est  qu’un  aperçu  grossier;  car  AB  est  proportionnel 
au  tems , AC  croit  comme  le  carré  du  tems  ; AD  sera  donc  plutôt  un 
arc  parabolique  qu’une  ligue  droite;  mais  il  nous  a paru  assez  inutile 
de  donner  la  théorie  rigoureuse  d’une  expérience  presque  impossible 
à bien  faire. 

38.  Elle  a été  tentée  cependant  avec  une  sorte  de  succès.  M.  Gugliel- 
mini  en  a publié  tous  les  détails  dans  son  opuscule  de  Motu  Terne  diurne  , 
Bnnonice , 1793.  11  n’a  pas  trouvé  pour  l’écart  DE,  des  quantités  bien  par- 
faitement d’accord  entre  elles;  la  différence  entre  la  moyenne  arithmé- 
tique et  les  extrêmes , s’élève  jusqu’à  o'',3 , sans  parler  d'une  observa- 
tion troublée  par  le  vent  , oit  l’écart  était  plus  fort  de  i1'.  Il  a trouvé 
DE  = 8i;,375  , et  toujours  le  poids  est  tombé  à l’orient  de  la  perpendicu- 
laire : la  chute  verticale  était  de  341  pieds  ; l'expérience  se  faisait  à la  tour 
degli  asinelli : elle  a été  répétée  par  M.  Ilenzenberg  , à Hambourg;  la 
hauteur  était  a55  pieds.  Il  a trouve  la  déviation  de  4 lignes  à l’est,  et 
la  déviation  au  sud  de  4wï-  M.  de  Guglielmini  la  trouvait  de  6 ligues.  On 
n’était  pas  d’accord  sur  cette  dernière  déviation  que  les  uns  trouvaient 
dans  leur  théorie,  mais  que  d’autres  niaient.  M.  Laplacc  en  fit  le  calcul 
rigoureux  ; il  trouva  3I;,9  dans  le  vide  pour  la  déviation  à l’est,  et  rien 
pour  celle  du  sud.  M.  Flaugergues  a fait  aussi  des  observations  de  ce 
genre  dout  je  ne  puis  rieu  «lire , parce  que  je  ne  les  retrouve  pas  pour 
le  moment. 

39.  Ainsi  malgré  les  incertitudes  inévitables  de  l’expérience , le  résul- 
tat a été  constamment  en  faveur  du  mouvement  diurne;  il  faut  convenir 
pourtant  que  si  nous  n’avions  pas  de  meilleures  preuves  du  mouvement 
de  la  terre  , nous  serions  moins  fondés  à soutenir  «pie  le  soleil  est  le 
centre  des  mouvemens  planétaires. 

40.  Le  tems  de  la  rotation  de  la  terre  est  à fort  peu  près  l’intervalle 
entre  deux  passages  de  la  même  étoile  au  méridien  ; c’est-à-dire  de  a4‘ 
sidérales,  ou  de  2 3*  56'  4"  de  tems  moyen  (voyez  le  chapitre  suivant). 

Nous 
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Nous  Terrons  au  chapitre  de  la  grandeur  et  de  la  figure  de  la  Terre  , que 
la  circonférence  de  l'équateur  terrestre  est  de  40059950  mètres  ; divises 
ce  nombre  par  25*  56'  4'*,  vous  aurez  pour  le  mouvement  d'un  point  de 
l'équateur,  en  î"  de  tems  moyen,  464", q5;  et  pour  un  point  dont  la  hauteur 
du  pôle  ou  la  distance  à l'équateur  cstH,  le  mouvement  sera 464“» g3  cosll. 
Ainsi  pour  Paris  où  H = 4&'5°'  \l\‘,  ce  mouvement  sera  de  3o6",oi. 

4<-  Si  ce  mouvement  parait  considérable,  quel  serait  donc  celui  d'une 
étoile  située  dans  l'équateur?  Sa  parallaxe  horizontale  est  certainement 
au-dessous  de  i";  clic  aurait  donc  tout  au  moins  un  mouvement  de 

-^n  j?—  — 95898000  mètres. 


4a.  Le  mouvement  du  centre  de  la  terre  autour  du  soleil,  sera  bien 
plus  rapide  encore  que  celui  de  rotation  , mais  il  sera  bien  moindre 
que  celui  qu’il  faudrait  attribuer  aux  étoiles,  si  l'on  voulait  rendre  la 
terre  immobile. 

En  effet,  soit  /-le  rayon  delà  terre,  ir  la  circonférence  dont  le  rayon  = t, 
E la  circonférence  de  l’équateur  ; E = ara-  et  r = — = 

Soit  P = 8", 7 — parallaxe  du  soleil  , la  distance  de  la  terre  au  soleil 
E 


sera 


üin  P ' 


a w tin  P 


Le  cercle  que  la  terre  décrirait  autour  du  soleil  serait  = 1 — 5.' 

Ce  cercle  est  décrit  en  365^,2564  environ.  Le  mouvement  du  centre 
de  la  terre  = 365, ,564.6640^  «m  ,•  = 5oo95~»74  , ou  trois  myria- 
mètres  par  seconde. 


43.  Mais  la  terre  décrit  une  ellipse  inscrite  à ce  cercle  ; et  soit  c la 
circonférence  du  cercle , e l’excentricité  , le  périmètre  de  l'ellipse  sera 
e ( t — i e* — jL  ^ — jiy  e« — etc.);  or  e = 0.0168;  £ e*  ne  donnerait  à 
retrancher  que  a“,i25  du  nombre  ci-dessus.  Nous  pouvons  donc  noua 
en  tenir  aux  trois  myriametres  par  seconde  ; car  il  est  bien  inutile  de 
chercher  tant  de  précision  dans  des  calculs  de  pure  curiosité. 


44-  Si  celte  vitesse  effraie  l'imagination,  on  a la  preuve  qu’il  en  existe 
de  plus  grandes.  Nous  verrons  que  la  planète  Vénus  est  presque  égale 

à la  terre  ; sa  vitesse  angulaire  sera  y étant  celle  de  la  terre,  et  a le 

«* 
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demi-grand  axe  de  Vénus  (XXI.  266)  ; l'arc  décrit  par  Vénus  en  i" 

sera  —,  = —,  — — — — -,  = 35476  mètres, 
a*  a*  (o . 7j333)* 


45.  Appliquons  la  même  formule  à toutes  les  planètes , nous  aurons  les 
nombres  qu’offre  le  tableau  suivant  pour  les  vitesses  dans  les  orbites 
en  1"  de  tems. 

Pour  la  lune , la  formule  est 


mou  lunaire  sin  parallaxe  a3t>o585"  sin  67' 


= ioa3"5. 


Mouvement  moyen  des  Planètes  autour  du  Soleil  en  une  seconde 
de  lents  moyen. 


PLANETES. 

Mètres. 

Toises. 

; ? Mercure 

48384 

24835 

) $ Vénus 

35476 

18201 

& La  Terre 

3oog6 

.544' 

</  Mars 

24587 

I25l2 

4?  Cérès,  Junon. . . 

S S Pallas  et  Vcsla.. . 

1866g 

9583 

V Jupiter 

i3ig8 

6772 

b Saturne 

9745 

5ooo 

>!•  Hcrschel-Uranus. . 

6882 

353 1 

C La  Lune 

1024 

5 26 

46.  Nous  n’avons  pas  encore  déterminé  les  demi-grands  axes  des  ellipses 
planétaires,  ni  le  mois  lunaire  que  supposent  ces  calculs;  si  nous  les 
plaçons  ici  avant  le  lems,  c’est  pour  n’avoir  plus  à revenir  sur  ce  point, 
qui  n’a  aucune  influence  sur  ce  qui  doit  suivre. 
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Différentes  espèces  de  tems,  retours  au  méridien , levers  cl 
couchers  des  Planètes. 


Ava  n t de  quitter  le  soleil  , il  faut  expliquer  ce  qu’on  entend  en 
Astronomie  par  le  tems  sidéral,  le  tems  moyen,  et  le  tems  solaire 
vrai. 

1.  Nos  premières  observations  étant  faites  sur  les  étoiles,  et  les  étoiles 
étant  les  points  fixes  auxquels  on  rapporte  tous  les  mouvemens  des  pla- 
nètes , nous  avons  réglé  nos  horloges  sur  les  étoiles , et  nous  leur 
avons  fait  marquer  a4h.o\o’'  entre  deux  passages  de  la  même  étoile  au 
méridien. 

a.  Ensuite  nous  avons  reconnu  le  mouvement  de  précession  en  ascen- 
sion droite  , qui  change  non-seulement  le  point  de  l’équateur  auquel 
répond  perpendiculairement  une  étoile  donnée  ; mais  aussi  le  point  de 
l’équateur  d’où  se  comptent  les  ascensions  droites.  Par  là  nous  avons 
réglé  nos  horloges  sur  le  passage  du  point  équinoxial  d’Ariès  au  méri- 
dien ; c’est  là  proprement  ce  qu’on  nomme  aujourd'hui  tems  sidéral , 
quoique  la  dénomination  ne  soit  pas  de  la  plus  grande  justesse  ; mais 
il  en  est  ainsi  de  presque  toutes  les  dénominations  usitées  en  Astronomie, 
parce  que  les  idées  complètes  ue  sont  venues  que  long-tems  après  le 
choix  des  expressions. 

3.  Mais  nous  avons  vu  que  le  soleil  ne  revient  jamais  au  méridien  en 
a/i*1  sidérales  ; quand  ces  34''  sont  écoulées , le  soleil  est  encore  à une 
distance  de  quelques  minutes  du  méridien. 

Cela  vient  de  ce  que  le  soleil  avance  chaque  jour  plus  ou  moins  le  long 
de  l'écliptique,  et  par  conséquent  qu’il  répond  chaque  jour  à un  point 
différent  de  l'équateur  quand  il  arrive  au  méridien  ; mais  comme  c’est  le 
soleil  qui  nous  marque  les  jours  par  sou  retour  au  méridien , et  les  anuées 


' 
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par  son  relonr  aux  points  équinoxiaux  ou  solsticiaux;  pour  mesurer  le* 
jours  et  les  nuits,  il  est  plus  commode  dans  les  usages  civils,  que  les 
horloges  soient  réglées  sur  le  cours  du  soleil , et  comptent  a4h  entre  deux 
passages  consécutifs  au  méridien. 

4-  Malheureusement  cela  ne  se  peut  guère  que  dans  certaines  limites; 
le  soleil  décrit  l'écliptique  en  5G5i  5'1  4 S'  5o"  à peu  près  ; s’il  allait  tou- 
jours d'un  mouvement  égal,  il  décrirait  par  jour  5g'. 8"53. 

Si  des  arcs  égaux  de  l’équateur  répondaient  toujours  à des  arcs  égaux 
de  l'écliptique,  le  soleil  avancerait  chaque  jour  de  5g'. 8". 33  le  long  de 
l'équateur;  son  passage  retarderait  sur  le  tems  sidéral  de  3' . 56" . 53"'3a 
= 3'. 56". 555.  Ainsi  les  a/;1*  solaires  vaudraient  24''. 3'. 56". 55 5 de  l’hor- 
loge sidérale.  En  abaissant  convenablement  la  lentille  d'une  horloge,  on 
peut  faire  qu’elle  ne  marque  que  a4h  justes,  au  lieu  de  a4h.3'.5G"555. 

5.  Ces  a4,‘  qui  répondent  à a^1. 3'. 56". 555  de  tems  sidéral,  s'appellent 
jour  moyen  ou  égal  ; mais  ce  jour  n'est  pas  tout  h fait  le  jour  solaira 
vrai  ; quatre  fois  seulement  dans  chaque  année,  ces  a4'' mesurent  exac- 
tement , ou  à fort  peu  près , l'intervalle  entre  deux  passages  du  soleil 
au  méridien  ; il  faut  chercher  la  cause  de  cette  (lifTéreuce  entre  le  tems. 
moyen  et  le  tems  vrai. 

6.  Supposons  que  le  soleil  se  soit  trouvé  à l’équinoxe  du  printeros  , a 
midi  juste,  ce  qui  arrive  très-rarement  pour  un  lieu  donné,  mais  arrive 
nécessairement  chaque  année  pour  un  des  méridiens  delà  terre;  au  bout 
de  quelque  tems,  quand  il  passera  au  méridien  de  ce  même  lieu,  il  se  sera 
éloigné  du  point  équinoxial  d'un  arc  de  l'écliptique,  qu'on  trouvera  par  les 
raisonnemens  qui  suivent. 

Soit  VA  le  mouvement  moyen  du  soleil  pendant  l'intervalle  écoulé  ,' 
VA  (fig.  ag)  sera  ce  qu’on  appelle  longitude  moyenne.  Soit  VA=M; 
de  cette  longitude  retranchez  la  longitude  de  l’apogée,  le  reste  sera  ce 
qu'on  appelle  l'anomalie  moyenne  du  soleil  ; avec  celle  anomalie  moyenne, 
vous  chercherez  l’équation  du  centre  que  j'appelle E.  Soit  VBsfeYA-j-AB 
= M+E  = longitude  corrigée. 

7.  Supposons  de  plus  que  le  soleil  soit  encore  avancé  sur  l'écliptique 
«l'une  quantité  quelconque  BC  provenant  des  perturbations  planétaires  , 
ou  de  telle  autre  cause  connue  ou  inconnue,  et  «pie  BC=P,  VG 
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sera  enfin  la  longitude  exacte  et  vraie  du  soleil  , et  nous  aurons 
VC  = M + E -f-  P. 

Du  point  C abaissez  l'arc  CD  perpendiculaire  à l'équateur  ; le  point 
D sera  donc  le  point  de  l'équateur  qui  passera  au  méridien  avec  le  soleil. 
Nous  avons  vu  que  la  réduction  de  lccliptiquc  à l'équateur , ou 
R=VC — VD=-h  tang*  j «.sin  aVC — j tang4  j«  sin  /,VC  + j tang‘i« 
sin  6VC — etc.  Ainsi  l'ascension  droite  vraie  du  soleil  =M-(-E  + P — R. 

8.  Mais  soit  VF  = VA,  VF  sera  le  lieu  qu'occuperait  au  même  ins» 
tant  le  soleil  sur  l’équateur,  s'il  se  mouvait  uniformément  dans  ce  cercle  ; 
car  le  soleil  revenant  en  565  5h  48'  5o",  au  point  équinoxial  qui  est  com- 
mun à l’écliptique  et  à l’équateur , il  répond  donc  en  une  année  à tous 
les  points  de  l’équateur  successivement , et  eu  supposant  que  cette 
marche  rapportée  à l’équateur  fut  uniforme , VF  aussi  bien  que  VA 
serait  le  mouvement  moyen  diurne  5g'  8''53,  multiplié  par  le  nombre 
de  jours  écoulés  dans  l’intervalle.  Ce  soleil  moyen  passerait  donc  au 
méridien  avec  le  point  F,  tandis  que  le  soleil  vrai  et  réel  passe  avec 
le  point  D : donc  à l’instant  du  midi  vrai , quand  le  soleil  C et  le  point 
correspondant  D de  l’équateur  sont  au  méridien,  le  soleil  moyen  en  est 
déjà  éloigné  de  l’arc  FD=M+E-f-P — R — M = (E-f-P  — R):  l’arc 
de  l’équateur  FD  est  la  mesure  de  l’angle  au  pôle,  entre  le  méridien 
et  le  cercle  horaire  qui  arrive  perpendiculairement  au  point  D ; donc 
FD  = angle  horaire  du  soleil  moyen.  Pour  convertir  cet  angle  en  tems 
nous  dirons 

3Go*  : a4tl  solaires  moyennes  ::  FD  : tems  moyen  à midi  vrai,  donc 
tems  moyen  à midi  vrai  = t \ FD  = ^(E+P — R). 

9.  Nous  avons  supposé  l’ascension  droite  moyenne  du  soleil  égale  à 
sa  longitude  moyenne;  mais  nous  verrons  dans  le  chapitre  de  la  Nutation, 
qu’en  vertu  de  la  précession  inégale  des  équinoxes , la  longitude  moyenne 
a besoin  d'une  équation  de  18”  sin  (36o° — nœud  de  la  luue)=i8''sinN  ; 
que  l’ascension  droite  n’a  besoin  que  de  l’équation  18"  cos  « sin  N. 

La  différence  de  ces  équations  est  i8''sinN(i  — cos  «)  = 5G"sin'y»sinN 
= i’',4887  sinN  , ou  en  tems,  o'', 09925  sin  N ; 011  a long-tems  négligé 
cette  petite  différence  qui  ne  va  pas  à o",i  de  tems;  mais  en  y ayant  égard 
ou  aura 

équation  du  tems  = ilT=  ^(E-f-P — R)  4-  o’^oggaSsin  N. 


il 
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Pour  construire  une  taLle  de  l’équation  du  teins , il  faut  la  prendre 
par  parties. 

Les  termes  ^ et  o”, 09935  dépendans  d’argumens  divers , ne  peuvent 

se  réunir  aux  autres  ; j'en  ai  donné  des  tables  séparées.  \ oyez  mes 
Tables  solaires. 

La  réduction  à l’écliptique  a pour  expression 

_ tang*’j  usina©  lang<t«ainéQ  . tang* { » tin  6Q 

7 sio’  1”  sin  a”  srn  3" 

la  longitude  vraie  du  soleil  étant  désignée  par  le  symbole  O.  Mais  soit  L 
la  longitude  moyenne,  et  t = tang'j  et, 

é R =-  fcrr?) sin  (aL+aE) + faS?) cos  (4L-WE) 

-GirF)sin(GL+6E)_c,c- 

= — (sttî8)  cos  2Esin  aL  - fer?) sin  aE  cos  aL 
"f_(rinW)C0S  4E  sin4L+(^ô")  sm  ^ C0S  /#L 
— (;,„4ÿ)cos  GE  8*n®k — C'ims  ) s'n  GE  cos  GE  c,c" 

Soit  ir  la  longitude  du  périgée  , nous  aurons 

E=a  sin  (L — ir)+  b sin  a(L— 7r) -f- cos  3 (L— ir)  -f-  etc.  . 

Nous  avons  donné  (XX.  17)  les  valeurs  numériques  des  coetlicicns 
a,  h , c,  etc. 

E = acosirsinL — a sin  ireos  L-+-£cos  air  sin  aL— ésinaircos  aL 

+ ccos3jrsin  3L — csinSircosSL. 

Mettez  pour  sin  aE  , sin  4E,  sin  6E  leurs  valeurs  analytiques  déduites  de 
la  séricj  pour  cos  aE,  cos4E,  cos  GE  leurs  valeurs  suffisamment  appro- 
chas 1 — i(aE') , 1 — i(4E‘)>  etc.  ; développez  et  réduisez,  vous  aurez 


I 


•O 


CHAPITRE  XXIII. 


>99 


</T= — (73737°)  sin  ir  -f-  (75)  sin  air  -f-  (73=)  0+0  cosirsinL. 

” © ( 1 sin * cos  L ~ (“75') sin  aL + (iFèo')  cos  * sin  L 

4-  ^-0  (1 — t ) cosair  sin  aL  — (i+0  sin  air  cos  aL 

4-  ('^*'^0")  *>n  a* cos  aL  — (73)  ( >*H)  cos  ir  sin  3L) 

•+-  (7Q  (1— 0 sin  'Tf  cos  3L 

+(-^-)s,n4L-(w) COS2,r  sm4L 

4-  ("7j'75~-~)s‘n  air  cos  4L  + (75)  sin  air  cos  4L — (^)cosairsiu4L 
-j-  (^0  cos  ir  sin  5L  — (731)  ïtnir  eos  5L  — ('  Hg')  s‘n6L 

4-  (^)  cos  air  sin  6L  — (^0  sin  air  cos  6L+  o"o<j9a5  sinN+^P 
-t- o‘'i  17  sin  (aL4-  N 4-  180*)  4-  o"oi3sin(aL — N). 


Ces  deux  derniers  termes  sont  introduits  pour  avoir  égard  aux  va- 
riations de  l’obliquité  , produites  par  la  nutation  ; car  la  formule  exigerait 
qu’on  employât  l’obliquité  apparente  de  l’écliptique , et  non  l’obliquité 
moyenne.  La  variatiou  ou  la  correction  d’obliquité,  pour  la  nutation, 

est  9”cosN  et  ne  peut  guère  affecter  que  le  terme  ('^“t;")  s‘n  aL  , 
dont  la  différentiation  a produit  les  deux  derniers  termes  dépendans  de  N. 


10.  En  supposant  a = 1*.  55' . 27" , 6=  7a”7,  c insensible,  mettant 
ensuite  pour  ir  les  valeurs  qu’il  avait  en  1810,  ou  qu’il  aura  eu  1910  , j’ai 
trouvé  les  valeurs  suivantes. 
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Ifv 

&Jtik 


>8to. 

1910. 

Variai,  sécul. 

Argunienî. 

4-  o*  04149 
+ 8o.8a85 

— 59(1.7782 

— 3.4849 

-4-  0*04772 

4-  94-7577 

— 595.9051 

— 4 • “80 1 

-4-  o.oo63i 
4-  >3-9777 
4-  > -6971 
— 0.5971 

1. 

sin  L 
sin  a I. 
sin  5 L 

-4-  1 a . 94  aü 
4-  0.1441 
— 0.3725 

-4-  ia.8oa5 
-f-  o.i685 

— 0 . 3 609 

— 0.1 385 
-4-  0 . 026.5 
-4-  0.0116 

sin  4 L 
sin  5 L 
sin  6 L 

-f-  *35. 6206 
4-  ' • 668 1 

— 18.7880 

-4-432.1741 
-f-  i.95i3 

— 18.Ô148 

— 5.4539 

-f-  o.a8a3 
-4-  0.1762 

cos  1. 
cos  a L 
cos  3 L 

— 0.881a 

-4-  0.84684 

-f-  0.00298 

— 0. 10275 

-f-  0.8377a 

-f-  o.oo33o 

— 0.01475 

— 0.0091a 
-4-  o.ooo5a 

cos  4 I - 
cos  5 L 
cos  6 L 

y: 

v4r 


■ 


« 


-TSH 


i»T 


il.  Ainsi  les  termes  principaux  «le  l'équation  du  tcms  sont  ramenés  à 
dépendre  tous  de  la  longitude  moyenne  du  soleil,  et  c'est  sur  la  formule 
précédente  que  j’ai  calculé  la  table  d'c'quatiou  du  tcms  qu’on  trouvera  à 
la  fin  de  ce  chapitre. 

J'aurais  pu  de  même  ramener  tout  à la  longitude  vraie , la  formule 
de  réduction  eut  servi  sans  aucune  modiCcation;  j'aurais  employé  pour 
l'équation  du  centre  , la  formule  qui  dépend  de  u =(G  — -jt). 

la.  Il  suffirait  d'exprimer  en  teins  l'équation  du  centre  qu’on  trouve  dans 
les  tables  du  soleil,  et  la  réduction  à lccliptique;  on  pourrait  donner  sé- 
parément les  tables  de  ces  deux  parties  ; et  c’est  ce  qu’avait  fait  La  Caille,' 
Mayer  les  a réunies  en  supposant  une  valeur  à ir , et  il  a ainsi  composé 
trois  tables  pour  trois  époques  différentes  à cause  du  mouvement  de  irv 
Ma  table  a été  plus  difficile  à calculer , mais  elle  est  plus  commode  et  plu* 
exacte,  au  moyen  de  la  colonne  de  variation  séculaire. 

i3.  On  peut  ramener  l'équation  à n’avoir  d'adtre  argument  que  l'ano- 
malie moyenne  ( L — it)  , en  mettant  dans  la  formule  de  réduction,  au 
lieu  de  (L-f-E),  sa  valeur  (a  ir  -f-E),  et  c'est  ce  que  j’ai  fait  dans  me* 
Tables  des  Satellites  de  Jupiter. 

>4-  U arrivera  la  moitié  du  tcms  que  (E  -f-P — R)  sera  une  quantité 

positive 
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positive;  alors  le  tems  moyen  à midi  vrai  et  l'équation  du  teins  qui  sert 
à convertir  le  teins  vrai  en  tems  moyen  , seront  la  même  chose. 

Mais  si  (F.-f-P  — R)  était  une  quantité  négative,  l’équation  serait  sous- 
tractive, et  pour  éviter  le  signe  moins,  on  retrancherait  cette  équation  de 
I21',  le  reste  serait  le  tems  moyen  au  midi  vrai  : dans  ce  cas  le  soleil  moyen 
passerait  au  méridien  apres  le  soleil  vrai. 

L’équation  du  tems  peut  aller  à 16';  c'est-à-dire  que  le  soleil  moyen 
arriverait  au  méridien,  en  certain  cas,  16'  avant  ou  après  le  soleil  vrai: 
dans  la  première  supposition,  on  aurait  oh,i6'  pour  le  tems  moyen  au 
midi  vrai  ; dans  le  second  , on  aurait  1 6' pour  l’équation  du  tems,  et 
ii1’  44’  pour  le  tems  moyen  à midi  vrai.  Cette  équation  peut  varier  de 
— ai"  et  3o"  d’un  jour  à l’autre  ; ainsi  la  durée  du  jour  vrai  peut  varier 
de  aï1'  5g'  5g"  à a/j1'  o'  3o"  de  tems  moyen. 

i5.  Ptolémée  avait  clairement  expliqué  les  deux  causes  de  la  diffé- 
rence des  jours  vrais  aux  jours  moyens  j les  astronomes  du  moyen  âge 
avaient  différé  entre  eux  sur  la  manière  de  la  calculer  , mais  depuis 
Flamstecd,  on  est  revenu  aux  vrais  principes. 


16.  Cependant  La  Caille  y commit,  il  y a près  de  6o  ans  , une  petite 
erreur  qui  fut  adoptée  pendant  quelque  tems  par  les  astronomes  de  son 
école.  Lalande  et  Maskelyne  la  dénoncèrent  et  la  rectifièrent  presque  en 
même  tems  , c’est-à-dire  vers  1 764. 

Cette  erreur  venait  de  l'usage  où  l'on  était  en  France  et  partout  ailleurs 
qu’à  l'observatoire  de  Greenwich  , de  régler  les  pendules  astronomiques 
sur  le  mouvement  moyen  du  soleil. 

Ces  horloges  marquaient  donc  24h  pendant  que  36o*5g'  8",33  de  l’équa- 
teur passaient  au  méridien.  11  en  résultait  que  pour  trouver  la  différence 
d’ascensiou  droite  en  degrés  pour  deux  étoiles  observées  à cette  horloge, 
on  faisait  cette  analogie  : 


a4h‘.36o*5g'8"33  ::dP:dA{= 


rfP36o”5q'  8' ,33  dP,  -,  , 0 , . 

: 3-4h  — = HT  (> 5 3 37  *847)- 


C’est  sur  ce  principe  qu’on  a calculé  la  table  pour  convertir  en  degrés  le 
tems  solaire  moyen  qui  se  trouve  encore  daus  tous  les  volumes.de  la 
Connaissance  des  Tems. 


17.  Ainsi  pour  avoir  les  degrés  qui  répondent  au  tems  moyen,  il  faut 
multiplier  les  heures  par  i5,o4>o6.  Les  minutes  de  tems  multipliées  pur 
a.  26 
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ce  même  nombre,  donnent  des  minutes  de  degrés;  les  secondes  donnent 
des  secondes,  etc.  Pour  réduire  les  degrés  en  tems  solaire  moyen,  on  les 
divise  par  ce  même  nombre. 

La  Caille,  en  calculant  pour  ses  tables  solaires  une  table  d'équation 
du  tems , divisa  par  ce  nombre  l’équation  en  degrés  ; c’est-à-dire  la  difl’é- 
rence  entre  l'ascension  droite  vraie  et  la  longitude  moyeune  du  soleil  , 
ou  l’arc  de  l'équateur  compris  entre  les  cercles  de  déclinaison  du  soleil 
vrai  et  du  soleil  fictif  qui  avancerait  uniformément  le  long  de  l’équateur. 
Il  avait  ainsi  le  tems  que  cet  arc  de  l'équateur  employait  à traverser  le 
méridien  ; mais  quand  cet  arc  avait  ainsi  traversé  , il  ne  marquait  plus 
l'angle  au  pôle  entre  les  deux  soleils , puisque  dans  l'intervalle  ils 
avaient  avancé  inégalement.  La  Caille  avait  donc  une  équation  du  tems 
trop  faible , puisqu'il  avait  employé  uu  diviseur  trop  fort  ; l’erreur  pou- 
vait être  de  a à 3”. 

18.  Il  ne  s'agit  nullement  de  savoir  combien  cet  arc  de  l’équateur  em- 
ploie de  tems  à passer  ; cet  arc  n’est  que  la  mesure  de  l'angle  au  pôle. 
Le  rapport  de  cet  angle  à la  révolution  entière  , est  le  nombre  qui  doit 
servir  à le  convertir  en  tems.  La  révolution  est  toujours  de  3Go‘  ; elle 
est  toujours  de  34  heures,  et  le  rapport  de  ces  nombres  est  toujours  i5, 
et  non  pas  1 5,o/(  106.  Les  heures  diffèrent  par  la  durée,  jamais  par  le 
nombre. 

iç).  Personne  jamais , ni  La  Caille  lui-même,  n'a  songé  à convertir 
les  degrés  de  l’équateur  terrestre  en  tems  solaire  moyen  par  le  nombre 
1 5,o4 106.  Les  degrés  de  l’équateur  entre  deux  méridiens  ou  l’angle  au 
pôle , indiquent  la  différence  des  angles  horaires  et  la  différence  des 
heures  que  l’on  compte  dans  les  deux  endroits.  Supposons  cet  angle  de 
i5”,  deux  astronomes  auront  au  même  instant  une  différence  de  ih  sur 
l'horloge  sidérale  comme  sur  l’horloge  du  tems  moyen  , comme  sur 
l'horloge  du  feras  vrai , comme  sur  toute  autre  horloge  , en  supposant 
toutefois  que  les  horloges  des  deux  observateurs  soient  réglées  de  la 
même  manière.  Supposons  que  l'un  des  observateurs  voie  au  méridien 
le  soleil  vrai , l’autre  le  verra  à i5°  de  son  méridien,  puisque  les  deux 
méridiens  diffèrent  de  cette  quantité.  Ces  i5’  vaudront  ^ de  la  révolution 
du  soleil  ou  du  jour  solaire  vrai. 

20.  Supposons  que  l’un  voie  à son  méridien  le  point  de  l'équateur  qui 
marque  l’ascension  droite  moyenne  du  soleil , il  sera  midi  moyen  pour 
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cct  observateur  ; l'autre  verra  ce  poiut  à iS*  de  son  propre  méridien;  ces 
i5*  seront  — du  jour  moyen. 

ai.  Supposons  que  le  premier  voie  une  étoile  au  méridien,  l'autre 
la  verra  à i5*  de  son  méridien , et  ces  i5*  seront  ^ du  jour  sidéral. 

a a.  Supposons  que  l’un  voie  la  lune  au  méridien , l’autre  la  verra  à 1 5* 
du  méridien,  et  ces  i5*  seront  ■—  du  jour  lunaire,  abstraction  faite  pour- 
tant de  l’inégalité  un  peu  sensible  du  mouvement  de  la  lune  , au  lieu  que 
l'inégalité  du  soleil  est  absolument  insensible. 

Il  en  est  de  même  pour  tous  les  astres  qui  ont  un  mouvement  propre. 

aâ.  L’angle  horaire  de  i5*  est  toujours  dn  jour  ou  de  la  révolution 
de  l'astre  qu’on  observe;  la  conversion  des  degrés  en  tems  , et  celle  dt/ 
tems  en  degrés , doit  toujours  se  faire  en  divisant  ou  en  multipliant  par  i5. 
Tout  le  monde  convient  aujourd’hui  de  la  méprise  de  La  Caille. Le  P.Hell 
est  le  seul  qui  ait  refusé  jusqu’à  sa  mort  de  se  rendre  aux  raisons  données 
par  Maskelyne  et  Lalande.  Il  est  vrai  que  ces  raisons  étaient  exposées 
d'une  manière  un  peu  obscure.  • 

24.  Tous  les  astronomes  voulaient  que  les  éclipses  des  satellites  fussent 
données  en  tems  vrai  pour  servir  à trouver  la  différence  des  méridiens  ; 
quand  j’ai  fait  des  tables  des  satellites  , j’ai  invité  les  astronomes  à ne  plus 
donner  ces  éclipses  qu'en  tems  moyen,  et  cet  usage  a maintenant  prévalu  ; 
il  est  beaucoup  plus  simple,  et  il  a la  même  exactitude;  car  pour  l’instant 
du  phénomène,  l’équation  du  tems,  c'est-à-dire  la  différence  entre  le 
tems  moyen  et  le  tems  vrai , la  différence  entre  l'ascension  droite  vraie 
et  l'ascension  droite  moyenne  du  soleil , est  certainement  la  même  pour 
tous  les  méridiens.  L'un  compte  (M-+-E),  l'autre  (M'-f-E),  la  différence 
(M'-f-E)  — (M-f-E)  = M — M. 

a5.  La  différence  des  méridiens  en  tems  est  toujours  la  différence  du 
tems  que  l’on  compte  à un  instant  donné  , soit  que  les  observateurs  em- 
ploient le  tems  vrai , le  tems  moyen  ou  le  tems  sidéral , pourvu  que  les 
deux  observateurs  emploient  le  même  tems. 

En  effet,  soit  T le  centre  de  la  terre  (fig.  3o),  ainvbc  l'c'quateur  terrestre, 
AMVBC  l’équateur  céleste  , A le  point  équinoxial  d’où  se  comptent  les 
ascensions  droites,  M le  soleil  moyen,  V le  point  qui  marque  l'ascension 
droite  du  soleil  vrai. 
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Le  point  a de  la  terre  comptera  obde  tems  sidéral,  le  point  m aura  midi 
moyen , le  point  v aura  midi  vrai. 

Le  point  b verra  à son  méridien  le  point  B de  l'équateur  céleste,  AB 
mesurera  pour  lui  le  tems  sidéral,  MB  le  tems  moyen,  VB  le  tems 
vrai. 

Au  même  instant  le  pointe  verrai  son  méridien  le  point  C,  AC  me- 
surera pour  lui  le  tems  sidéral,  MC  le  tems  moyen,  VC  le  tems  vrai. 

Or  BC  = différence  des  méridiens  = VC  — VB  = MC  — MB  = 
AC  — AB  = différence  des  tems  sidéraux  = différence  des  tems  moyens 
= différence  des  tems  vrais. 

aG.  Pour  un  même  instant,  les  différences  AM,  AV,  MV  sont  égales 
pour  tous  les  habilans  de  l'équateur , c’est-à-dire  qu’il  y a même  diffé- 
rence entre  le  tems  sidéral  et  le  tems  moyen  , entre  le  tems  sidéral  et  le 
tems  vrai , entre  le  tems  moyen  et  le  tems  vrai. 

Ce  que  nous  avons  dit  de  l’équateur  terrestre , nous  pouvons  le  dire 
d'un  parallèle  quelconque,  et  par  conséquent  de  tous  les  habitans  de 
la  terre. 

37.  La  table  III  ci-après,  page  aïo,  donne  la  correction  qu’il  faut 
appliquer  au  tems  vrai  pour  le  réduire  au  tems  moyen.  Le  passage  du 
soleil  au  méridien  donne  le  tems  vrai  ; mais  ce  tems  étant  inégal , on 
ne  peut  l’employer  dans  les  calculs  ; on  est  obligé  de  le  transformer  en 
tems  moyen  qui  est  uniforme. 

Pour  cela  on  calcule  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  l’instant 
de  l’observation  ou  pour  midi  vrai.  Supposons  qu’on  ait  trouvé  o/  0°, 
la  table  donnera  -f-  6'  59", 3 ; ainsi  à midi  vrai  il  sera  oh  6'  5q",S  de 
tems  moyen. 

Si  les  hauteurs  du  soleil  ont  donné  l’angle  horaire  vrai  de  G11,  et  que  la 
longitude  soit  de  os , le  tems  moyen  sera  G1’  6'  5y’',3. 

II  est  vrai  que  les  tables  ne  donnent  la  longitude  moyenne  du  soleil  que 
pour  le  tems  moyen  , mais  l’équation  du  tems  ne  passe  jamais  iG',  le 
mouvement  du  soleil  en  16'  n’est  que  de  59",  et  pour  39'' de  changement 
dans  la  longitude  moyenne , l’équation  du  tems  ne  peut  varier  que  de  i6'M 
puisqu’elle  ne  varie  jamais  que  de  3o"  par  jour.  On  pourrait  donc  négliger 
cette  fraction  de  seconde;  mais  on  verra  dans  l’exemple  une  manière  fort 
simple  d’y  avoir  égard. 
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28.  D'un  jour  à l’autre  au  passage  du  soleil  par  le  méridien,  l'ascension 
droite  ou  la  longitude  moyenne  sera  plus  forte  de  5ç>’  à fort  peu  près; 
l’équation  du  tems  changera  de  de  la  différence  qu'offre  la  table  pour  1*. 
Ainsi  les  jours  vrais  ne  sont  pas  égaux  aux  jours  moyens  ; ils  sont  tantôt 
plus  courts  et  tantôt  plus  longs.  Ils  leur  sont  cependant  égaux  quatre 
fois  dans  l’année.  En  efTct  à ir  33’  et  23°  de  longitude  moyenne,  l’équa- 
tion du  tems  est  3’  58",  la  même  à o",i  près.  Ainsi  deux  fois  de  suite  à 
midi  vrai  on  aura  en  tems  moyen  1 jh  56'  a";  les  deux  jours  seront  d’une 
égale  durée.  Vers  4^  4*»  l’équation  du  tems  est  de  G' 6"  deux  jours  de 
suite,  il  y aura  encore  égalité.  A •)*  ta*,  l’équation  est  deux  jours  de  suite 
— 16'  i5".  A ioJ’  ai*,  elle  est  deux  jours  de  suite  -f-  14'  37".  De  xo^at* 
à 1^  a a*,  les  jours  vrais  sont  plus  courts  que  les  jours  moyens;  de  iJ  33’ 
à 4%  ils  sont  plus  longs  ; de  4”  à 1*  >s'i  ils  sont  de  nouveau  plus 
courts;  ils  sont  ensuite  plus  longs  de  Y ta*  à tor  at*,  et  ainsi  de  suite 
tous  les  ans  avec  fort  peu  de  variation. 

29.  A o/  de  longitude  moyenne,  le  jour  vrai  dure  depuis  o1, 6'  59",3 
jusqu’à  a4ll6'  40", 8 de  tems  moyen,  c’est-à-dire  a3|'  5g'  4,">4-  Le  jour 
vrai  est  donc  plus  court  de  i8'',6;  cette  plus  graude  différence  en  moins, 
arrive  vers  le  a3  mars;  cette  différence  diminue  jusqu’à  ri  aa',  où  elle 
se  réduit  à zéro,  ce  qui  arrive  vers  le  i5  mai.  Les  jours  vrais  deviennent 
alors  plus  longs , et  l'excès  va  jusqu’à  1 3"  le  a3  juin  environ.  L’excès  dimi- 
nue et  devient  nul  à 4*,  le  27  juillet  ; les  jours  vrais  deviennent  plus 
courts,  et  la  différence  va  jusqu’à  ai"  le  17  septembre;  il  y a égalité  le 
3 novembre  : les  jours  vrais  deviennent  ensuite  plus  longs,  et  l'excès  va 
jusqu'à  5o"  le  a3  décembre,  il  diminue  jusqu’au  13  février,  où  il  y a 
encore  égalité , après  quoi  les  jours  vrais  redeviennent  plus  courts. 

* I 1 ' 

30.  L’équation  du  tems  = ascension  droite  vraie  © — ascension 
droite  moyenne  (8)  ; donc  ascension  droite  vraie  = ascension  droite 
moyenne  -f-  équation  du  tems.  Ainsi  convertissez  en  tems  la  longitude 
moyenne  en  la  divisant  par  i5,  ajoutez-y  l’équation  du  tems,  vous  aurez 
l’ascension  droite  vraie  du  soleil. 

Si.  Pour  que  le  résultat  soit  rigoureusement  vrai , il  faut  ajouter  à 
l’équation  du  tems,  prise  dans  la  table  , les  petits  termes  dépendans 
des  perturbations  et  de  la  nutation  ; la  différence  ne  peut  guère  aller 
qu’à  3"  qu’on  peut  souvent  négliger , mais  nous  en  avons  tenu  compte. 
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3a.  Les  perturbations  planétaires  produisent  dans  l'équation  du  tems 
de  petits  termes  qui  dépendent  des  mouvemens  de  chaque  planète  com- 
binés avec  celui  du  soleil.  Les  argumens  de  ces  termes  ont  des  périodes 
assez  courtes  ; ainsi  pour  l’équation  lunaire , la  période  est  le  mois  syno- 
dique  qui  est  de  39  j jours  ; il  suffit  donc  de  savoir  l’àgc  de  la  lune  pour 
trouver  la  partie  de  l’cquation  qui  dépend  de  la  lune. 

L'équation  qui  dépend  de  Vénus  revient  la  même  tous  les  huit  ans  ; 
il  suffisait  donc  de  la  calculer  pour  huit  ans  ; mais  il  ne  suffisait  pas 
de  l'avoir  pour  le  premier  jour  de  l’année  ; je  l’ai  calculée  de  deux  mois 
eu  deux  mois. 

Pour  Mars,  la  période  est  de  sept  ans  et  demi  k peu  près  ; l’équation 
revient  donc  la  même  au  bout  de  sept  ans  et  demi  et  au  bout  de 
quinze  ans;  ainsi  en  ajoutant  ou  retranchant  un  multiple  de  quinze 
ans , on  pourra  toujours  ramener  l'année  donnée , dans  les  limites  de 
la  table. 

Pour  Jupiter  , l’équation  a une  période  de  douze  ans;  ou  ajoutera  donc 
à l’année  donnée  le  multiple  de  ta  qui  la  fera  rentrer  dans  les  limites 
de  la  table. 

Pour  éviter  l’embarras  des  signes,  j’ai  rendu  toutes  les  petites  équations 
additives  par  l’addition  de  constantes  dont  la  somme  est  de  a";  ainsi 
quand  on  aura  cherché  les  quatre  petites  équations  dans  leur  table , on 
aura  toujours  une  somme  trop  forte  de  a”;  on  retranchera  donc  invaria- 
blement a"  des  quantités  trouvées  ; et  si  la  somme  des  perturbations  était 
moindre  que  a”,  par  exemple  o",8,  on  aurait  -4-  o",8 — a",o  = — i",a. 

J’ai  négligé  quelques  petites  équations  qui  se  compenseront  le  plus 
souvent  ; mais  dans  les  cas  les  plus  défavorables,  l’erreur  de  l’équaliou 
des  tems , calculée  par  ces  tables,  n’atteindra  jamais  une  seconde. 

Nos  tables  donnent  aussi  l’ascension  droite  du  soleil  par  un  calcul 
fort  simple;  mais  il  n’y  faut  pas  compter  à o* .01  bu  o’.oa  près,  c’est- 
h-dire  k 4"  de  tems  près,  parce  que  la  longitude  moyenne  n’est  donnée 
qu’en  centièmes  de  degrés  par  les  trois  premières  tables.  Mais  celte 
exactitude,  toujours  suffisante  pour  avoir  l’équation  du  tems,  le  sera 
aussi  souvent  pour  l’ascension  droite. 

Exemple.  On  demande  l'équation  du  centre  pour  le  10  novembre  181a, 
à 6h,  tems  vrai,  septième  jour  de  la  lune. 
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La  table  première  donne  pour  le  10  novembre, à midi. 
Avec  cette  longitude  il  est  aise  de  voir  dans  la  table  111 
que  l’équation  sera  d'environ  16'  à retrancher  du  tems  vrai. 
Les  G*  se  réduisent  donc  à 5 

Pour  5’“  J , la  table  II  donne 

L’an  i8ia  est  bissextile;  après  le  ag  février  on  ajoute. . . 
Pour  i8ia  la  réduction,  table  II,  est  de 

La  longitnde  moyenne  du  soleil  sera 

La  table  lit  donne  pour  y/.  19. o 

Ladiff.  ■+•  6".  5 donne  pour  0.7 

pour  o.oa 


307 
'9"  4° 


o.a4 
0.98 
— o-9° 

7' >9*7» 
— 15'.54"5 
+ 4-55 

-f*  o.  i3 


La  variation  séculaire  est  — 7",a  qu’il  faut  multiplier  par 
1 8 i3 — 1810  - 

s o.o3 


—i5.4g. 8a 


— o.aa 


— i5.5o.o4 


Les  perturbations  de  la  table  IV  sont  Mars  +0.1) 

Jupiter  -f-  o.5i 

Vénus  4-  i.3>  + 0.90 

La  lune  au  septième  jour -f-  i.ol 

Constante — a.o] 

Equation  du  tems — i5' 49"  14 

Tems  vrai G1’  o.  0.00 

Tems  moyen 5h  44'  1 o''  86 

La  Connaissance  des  Tems  qui  n’n  rien  négligé,  donne 

pour  le  même  instant — t5'4çj"4o 

La  différence  est  de  j de  seconde o''a6 

Longitude  moyenne  convertie  en  tems  r5k.  i8',88. . = i5h  18' 5a"  18 
Équation  du  tems — i5.4g.  t 

Ascension  droite  vraie  du  soleil i5.  3.  5.  7 

La  Connaissance  des  Tems  donne. i5.  3.  a.  7 


c’est  qu’elle  compte  les  ascensions  droites  de  l’équinoxe  apparent,  et 
qu’en  négligeant  l’équation  18"  cos«  sin  IV  (9),  nous  les  comptons  de 
l’équiuoxe  moyen. 
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| TABLE  T". 

i TABLE  de  la  longitude  moyenne  du  Soleil  à midi , pour  tous  les  jours  de 

Tanuée  1800. 

i «— 

c 

, s 

; 3 

Janvier. 

TV  vrier. 

Mur». 

Anif. 

Mai. 

Juin. 

Juillet. 

Août. 

Sejiiem. 

Octobre. 

^fovemb. 

DeVcmb. 

s r> 

i P 

S.  D. 

5 D. 

S.  D, 

S D 

S.  D 

S D. 

S.  D 

5 P 

5 D 

LLH  ■ 

! 1 

3 

3 

1 « 
6 

9-to.fln 
9. 11.» 
y.  ta .86 

lu. II.J5 
10. la . ji 

10. 13.43 

"•  9-i 

1 1 . 10.0.3 
Il . Il .01 

0.  9.60 
0.  i’o.  58 
o.ll.S; 

1.  g,.- 
1 . 141.  |5 

1 - « « . 1 4 

3.  9.7a 
a. 10. -1 

3.11.69 

3. 11.36 

4.  9 ®5 

4. 10. 83 

4.11.83 

5.io.4o 
5.H.3») 
5. 1a. 37 

6-  9-92 
6. 10.96 

6. 1194 

7. 10.53 
7.n.5i 
7.13.50 

8. 10. 10 
8. 11.08 
8. ta. 07 

!>•«>•» 
9'i®* 
9. i5.ba 

:°„M 

10. 16. 37 

tt.13.0Q 

11.11.99 

11.13.9' 

O.  13. 

O.  l3.  Ai 
0.  i4-:>3 

1 . ta. 1a 
1.1.3.11 
1. 14. 10 

a ia.68 
a. 13.67 
a.  i.f.t/t 

3.13.33 

3.15.33 

3 . 1 4 ■ 33 

4.13.8*1 

h\$ 

5.i3  36 
5.43J 

5. i5.3j 

6. 13.93 
6.13  g. 

6.i4*ju 

VU 

7. ii.45 

8.  i3.o5 
8.14.04 
8. i5.oa 

! 1 
i 0 

9. i6.8n 

9- *2-79 
9, 10.78 

10,  tt.  3fi 
10, 10.3-j 

10. 19.3J 

n.ii.i/i 

11.15.9j 
s 1 . 16.93 

n.  i5.  :>• 

0.  16  5n 

0. 17.  j8 

i.iS.of 

i.lii.o- 

1 . 17. 0.1 

a.iü.fij 
a.  ifi.th 
a. 17.61 

3. i5.at 
3. 16. 141 
3. 17.18 

4. t5*7® 
4.16.75 
4.17.73 

5. i6.33 
5.17..I0 

5.18-19 

6.i5.fl«) 
6, 16.87 
6.17.8G 

7 'Mi 

8. 16.01 
8. 17.00 

8.17-98 

10 
! 1 1 
13' 

9.19^ 

0 

9.  ai. ;3 

10.30.  3i 

in. ai .3n 

io, aa.«j 

1 1 . 17.91 

1 1 . lâ.tjn 
tl.  19.89 

0.1K.  j7 
o.ao. || 

1.  18.  nj 

I.Ifl.oT 

1.30.01 

a.  i8..rK> 

3.19.5* 

a. ao. 56 

1.18.16 

1-'9->5 

3.30. 13 

4. 18.73 

1 '9-7® 

j.ao.09 

5. 19.  *7 
5.30.36 

5.31.14 

6.18.84 
6. 19.8J 
6.30.81 

7.19.40 
7.30.38 
7. ai. 3; 

8. 18.07 
t.K.gi 

1 »3 
1 

1 13 

q.aa-a 

9 *}ï* 

9.34.69 

1n.al.a7 

io.aj.afi 

iu.j5.aj 

i i . ao . fle 
t 1.31.86 
tt.aa.8ij 

o.9i.|3 
0. aa. ji 
o.aJ. 40 

1-31.00 

i.ai.gK 

i.aa.97 

a.  ai.  5.1 

3.31..I4 

a.aJ.Sa 

.3.31.  ta 
3.33. 1 1 
3.33.09 

.4.31.6- 

4-33.66 

4-13.65 

5.aa.a3 
5.a3. aa 
5.a4  ao 

6.31.80 
fi.aa.79 
6.  33.77 

D 

1 

1 Ü 

ij . a!ï  G- 
«J.aG.tf» 
9.17.05 

ro.a6.a3 
in.r.M 
10.  a»,  a- 

1 1 .33.83 
11. a]. Ki 

1 1 . a5 ‘Ko 

o.aj.W 
0.35.37 
o.a6. 35 

i.a3.f>1 

a.ii.5i 

a.  a;».  j<) 
3.36.40 

3.34  n8 
3.35.06 
3.36.05 

i.  a.»,  ira 

4.36.60 

5.a5. iq 
5.36.17 
5.37.16 

6.34.76 

6.35.7Î 

6.36.7$ 

7.a5.3i 

7.36.30 

7.37.18 

8.34.88 

8.35.8r 
8.36. bu 

»0 

ai 
I 31 

9.38.63 

lu.  O . (k) 

in.ag. 19 
11.  «. 1; 
II.  1.10 

1 1 . 16.7b 

\\%ÿ, 

0.37.34 
0.  aH.  3.1 
0.39.31 

l.xC.gi 

i.a-Sr) 

i.aà.88 

3.37.46 

a.ao..|1 

3-39.44 

l.aj  «1 
3.aS.  *»a 
3.39.01 

j:S:| 

i.ag.SÛ 

5.38.1.4 
5.39. i3 

6.  0.13 

6.37.71 

6.38.70 

6.ag.6» 

7.  afl.a- 
7.39.  *5 

s.  0.34 

8. 37. 84 
8. jo. 8a 
8.39.81 

aa 
; ail 

*4 

' a5 

; j6 
■ 37 

to.  |.fa 
10.  a . 

10.  3.56 

1».  a.ij 
11.  3. 1 3 
11.  411 

O.  0.7A 
0.  I.«l 

1.  o.3o 
1 . 1.18 
1.  3.37 

1*1  «x 

a.  o.85 

a.  1.84 

3.  0.  \i 

i ■ V 

3.  3 >) 

5*1 95 

|:  ri 

5.  o.55 
5.  i.53 
5.  'a.5a 

‘6.  1.10 
6.  a. 09 
6.  3.07 

7* 

7.  i.«i 
7.  a. 64 

8.  1 .a3 
8.  a. ai 
8.  3.ao 

9-  0 79 
9.  1.78 

9-  a ;7 

10.  J. 55 
10.  5.53 
10.  6,5a 

il.  5.m 
11.  C‘«>) 
11.  7.0^ 

0.  a. 70 
0.  3.69 
0.  4-0: 

1.  3. *5 

I:  ti 

a.  a.sJ  3.  3.38 
a.  3.8ii  3.  1.36 
a.  4-79j  3.  5.35 

\ 3.95 
l Jst 
i-  4-îm 

i.  5.90 

:J:S 

5.  3.5o 

H:  j? 

fi.  4-ofi 
fi.  5.oj 
fl.  G.o3 

7.  3.63 
7.  4 «• 
7.  5.60 

8.  4.18 

8.  fi.17 
8.  6.  i5 

g.  3.-9  , 
»■  4-7i 
9.  S.;1 

! 3» 

2 

3t 

10.  2-5o 
10.  Ô..4q 

in.  9.4- 

1».  lO.fO 

11.  S.ofi 
11.  9.04 

0.  5 . rvJ  1,  6.  a» 
0.  0.14  1.  J.w 

0.  7.63  1 . 0.  iR 
0.  K.fiij 

a.  5.-8!  3.  6.31 
a.  6.77  3.  -,3a 
a.  7-44,  3.  é.ïi 

>■  ».;4 

5.  6.16 

S Ï- J: 

5.  8.  ,1 
S.  9.4a 

fi.  7.01 
6.  8.00 
6.  9.00 

7.  6.58 

l ï.U 

9-H 

8.  J. I| 

8.  é. la 
8.  y.  11 

q.  6.71 
9*  7*U.» 

9.  é.Ui 

9 9-6? 

Dans  les  années  bissextile»  on  ajoutera  0*986  à tous  les  nombres  de  la  Table  dans  les  dix  1 
derniers  mois  de  l'année  ; c'est-à-dire  à commencer  du  premier  mars. 

TABLF. 
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TABLE  II. 

I 

Heures. 

Réduction  pour  toutes  les  années  du  9Îècle. 

l 

0*04 

1801 

— °”»4 

l8oa 

—o”48 

i8o3  . 

— o°7a 

1804 

— °°9f 

a 

0.08 

5 

o.ai 

6 

0.45 

7 

0.69 

8 

o.g3 

3 

0.  ia 

9 

0.18 

10 

0.4a 

11 

0.66 

12 

0.90 

4 

0. 16 

i3 

0.  t5 

*4 

°-3g 

i5 

o.63 

16 

O.87 

5 

o.ai 

17 

0.1a 

18 

o.36 

10 

0.60 

ao 

0.84 

6 

o.a5 

ai 

0 09 

aa 

0.33 

Uû 

0.57 

a4 

0.8l 

7 

o.aq 

a5 

0.06 

aS 

o.3o 

37 

o.54 

38 

0.78 

8 

0.33 

aq 

o.o3 

3o 

0.37 

3i 

o.5i 

3a 

0.75 

9 

0.37 

33 

—0.00 

34 

0.34 

35 

0.48 

36 

0.7a 

ÎO 

0.41 

37 

+o.o3 

38 

o.ai 

3a 

0.45 

4° 

1 1 

0.45 

4» 

0.06 

4» 

0.18 

43 

O.^a 

44 

0.66 

ia 

o-49 

45 

0.09 

46 

o.i5 

47 

o.3g 

48 

o.63 

.3 

o.53 

4q 

0.  la 

5o 

0.  ia 

5i 

o.36 

5a 

0.60 

'4 

0.57 

53 

0.  i5 

54 

O.OQ 

55 

o.33 

56 

0.57 

i5 

0.63 

i857 

0. 18 

1858 

0.0S 

•85g 

o.3o 

l860 

0.54 

16 

0.66 

61 

o.ai 

6a 

— o,o3 

63 

0.87 

64 

o.5i 

»7 

O.7O 

65 

0.34 

66 

0.00 

‘ 67 

0.34 

68 

0.48 

l8 

0.74 

e9 

0.37 

70 

+o.o3 

7' 

0.3! 

73 

0,45 

>9 

0.78 

73 

o.3o 

7 4 

0.06 

7» 

0.18 

76 

0.4a 

ao 

0.8a 

77 

o.bs 

78 

0.09 

79 

0.  i5 

80 

o.3q 

ai 

0.86 

81 

0.36 

8a 

0. 1a 

83 

0.  ia 

84 

0.36 

aa 

0.90 

85 

o.3g 

86 

o.i5 

87 

0.09  j 

88 

0.33 

! a3 

0.94 

89 

0.49 

9° 

0.18 

9' 

0.06  [ 

9® 

o.3o 

»4 

o.p 

93 

0.45 

94 

o.ai 

95 

— o.o3  i 

96 

o.aq 

*897 

+0.48 

1898 

+0.34 

*899 

0.00  1 

I^OO 

0.04 

Dans  l'usage  de  la  Table  suivante,  il  faut  employer  toutes  les  quantités  qu'on  y prend  avec  le 
signe  que  leur  donne  la  Table  ; quand  l'équation  va  en  augmentant , la  différence  a le  même  signa 
que  l'équation  -,  quand  «lie  va  en  diminuant,  la  différence  et  la  partie  proportionnelle,  par  consé- 
quent , doivent  avoir  le  signe  contraire. 

Si  l'on  calculait  pour  un  tems  antérieur,  la  variation  séculaire  et  sa  différence  devraient  prendre 
«in  signe  contraire  à celui  que  la  Table  leur  donne. 

Pour  une  année  comprise  entre  1700  et  1800,  il  suffirait  d'ajouter  o°a4  à tous  les  nombres  de 
la  Table  I , et  lire  partout  1700  au  lieu  de  i8co,  dans  la  Table  II. 

Pour  une  année  comprise  entre  1900  etaooo,  il  faudrait  retrancher  o*a4  et  lire  i$co. 

n 
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SUITE  DE  LA  TABLE  III.  Éi/uation  du  Tems  , etc. 


HT 


Deg.  Equat.  D.Htr 


+i'aa' 
1.55. 
1.48.8 
a. 


S+*f 

13. < 

*a-9 

!3.9 


a. 14.6 
a. 37.4 
a. 40 


a.  5a. 
3.  4 
3.i6.5 


3.a8.u 
3. 3g.  6 
3.5o-7 


4.  1-5 

4- la.c 
4-aa.a 


4.3a.o 
44> -4 
4.50.4 


5.14  7 


5. ai .8 
5.a8.4 
5.34.5 


5.40 
5.45.3 
5.43.8 
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*7 
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'7 
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>7 
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VI* 


*9 


aï 

M 

ni 

n6 

V 

af> 

nq 

3c 


Equation.  OilTér. 


G'  56”o 
7- ‘7 
7.38.n 
7.59.a 


8.30.0 
8.40.6 
9 . 1.0 


q ai  .3 
9.41.3 
10.  0.9 


10.10.3 

io.3a.4 

io.58.a 


1 1 . 16.6 

11.34.7 
1 1 .5a.^ 


ia.  0. 
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■3.43.9 
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3.89 
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Variât. 

sécul 


Variât. 

técul. 


Variât. 


Différ. 


Difltir. 


Equation. 


Equation. 


Equation.  JDifler. 
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ASTRONOMIE. 


TABLE  IV. 

Et/ualion  du  tems. 

Perturbations. 

VL- 


Période 
quinze  ans. 


Période  huit  ans. 


Pour  Mars,  fi  l’année  pour  laquelle  on  cherche  n’est  paj  dans 
la  Table , on  ajoutera  à l'auuée  donnée , ou  l’on  en  retranchera 
un  multiple  de  i5.  , 

Pour  Jupiter , on  ajoutera  ou  retranchera  un  multiple  de  îa. 

Pour  Vénus  , un  multiple  de  8. 

Par  exemple,  &\  l’on  calcule  pour  l’an  1837,  on  cherchera  pour 
Mare,  1837 — i5=i8aa;  pour  Jupiter,  1837  — a4=  18 1 5 ; pour 
Vénus  , 1837  — a^=  i8i3. 

Les  mois  servent  indistinctement  pour  les  6 années  de  la  case 
voisine  j ainsi  juillet  appartient  à i8o3 , 1811,1819,  etc. 
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ai5 


Retours  au  Méridien. 


33.  Les  étoiles  qui  sont  fixes , au  moins  sensiblement , et  qui  sont 
entraînées  d’orient  en  occident  par  un  mouvement  commun  , reviennent 
toujours  au  méridien  à des  intervalles  égaux  qu'on  a divisés  en  a4u 
sidérales  ; ainsi  les  a4h  répondent  à une  révolution  entière  ou  de  3Go". 


34.  Les  planètes,  outre  ce  mouvement  commun  d'orient  en  occident, 
ont  un  mouvement  propre  d'occident  eu  orient;  ainsi  dans  les  34’’  sidé- 
rales, elles  décrivent  3Go”  daus  un  sens,  et  dans  le  sens  opposé,  un 
certain  nombre  de  degrés  ou  de  minutes  que  nous  désignerons  par  rn. 
Ainsi  en  a4h  sidérales  , le  mouvement  d'orient  en  occident  sera  de 
5Go°  — m , au  lieu  que  pour  les  étoiles  , il  est  de  3 60°. 


35.  pour  trouver  le  tems  T qui  doit  s’écouler  entre  deux  retours  de 
la  planète  au  méridien  , nous  ferons  cette  analogie 


36o”— »:36o«  " 


=4* 


a£_ 


Jtjo” 


1 agficcci 


36.  Pour  trouver  le  tems  t qui  répond  à un  angle  horaire  quelconque  P, 
nous  aurons  de  même 

* ~ Gfeo»— m)  24h- 

Réciproquement  on  aura 


36o 


3Go0.a4k  . ne  36o*.a4fc  33o° , ~ ... 

— m = — ^r-2-  et  ra  =3=360” = -m-  (T  — 34k). 


En  observant  le  soleil  dans  toutes  les  saisons  de  l’année  , on  a trouvé  par 
un  milieu , que  l’intervalle  entre  deux  passages  au  méridien  est  de 
a4b3' 56",5554 , d’où  l'on  a conclu 

« = 37X^5554 (5'  56"»5554)=  58'  58", 64a  ; 

c'est  le  mouvement  du  soleil  moyen  le  long  de  l'équateur  en  a4h  sidérales  ; 
ou,  ce  qui  revient  au  même  , o'1  3'  55",gog3  de  tems  sidéral,  en  suppo- 
sant l'équateur  divisé  en  34  parties. qu’on  appelle  heures,  au  lieu  de  le 
diviser  en  36o  parties  qu'on  appelle  degrés. 


ai6  ASTRONOMIE. 

57.  L’intervalle  entre  deux  passages  du  soleil  moyen  au  méridien, 
constitue  le  jour  moyen  qui  se  divise  en  aé1*,  mais  ces  34'*  équivalent  à 
a4h  3'  56",  5554  de  tems  sidéral. 

Pour  réduire  34’’ 5'  56", 5554  de  tems  sidéral  en  heures  de  tems  moyen , 
il  faut  en  retrancher  5'  56",5554. 

Pour  réduire  a4h  de  tems  sidéral  en  heures  de  tems  moyen,  il  faut 
en  retrancher  3'  55", 9093;  le  reste  ï3h56'  4">o9oy  sera  la  valeur  du  jour 
sidéral. 

Pour  réduire  une  heure  sidérale  en  tems  moyen  , la  quantité  à retran- 
cher sera  a4  fois  moindre,  ou  de  9”, 8371333;  pour  une  minute  sidérale, 
de  o'',iGo8i87;  pour  1",  de  o", 0037393a , et  ainsi  à proportion.  C’est 
ainsi  qu’on  a pu  former  la  table  pour  réduire  en  intervalle  de  tems  moyen  , 
un  intervalle  quelconque  donné  en  tems  sidéral. 

38.  Ces  principes  trouvent  à chaque  instant  leur  application  dans  la 
pratique  de  l’astronomie.  Supposons  qu’on  demande  à quelle  heure 
Antarès  a passé  au  méridien  de  Paris  , le  3 juin  1808  ; calculez  pour  cet 
instantl’ascension  droite  apparente  de  l'étoile,  c’est-à-dire  qu  a l’ascension 
droite  tirée  du  catalogue,  on  ajoute  le  mouvement  de  précession  (XVI . 93), 
l’aberration  et  la  nutation  dont  nous  traiterons  dans  deux  chapitres  sépa- 
rés. Nous  en  avertissons  d’avance , mais  en  négligeant  ces  deux  dernières 
corrections,  on  ferait  ce  qu'on  a été  obligé  de  faire  jusqu’en  1736. 

^17' 43"  18 


4.44.59.35 


11 .S3.43.95 


Pour 


3g.  Supposons  que  vous  ayez  ainsi  trouvé...  = 

ce  serait  le  passage  en  tems  sidéral  ; mais  si  votre 
horloge  est  réglée  sur  le  tems  moyen,  calculez 
pour  le  3 juin  à midi  moyen,  la  longitude  moyenne 
du  soleil  (corrigée  de  la  nutation  en  ascension 
droite  ) ; convertissez-la  en  tems  sidéral , vous 
aurez  à retrancher  de  l’ascension  droite  de  l’étoile..  .RO  = 
le  reste  sera  l’angle  horaire  de  l’étoile , à midi 
moyen,  ou 

Mais  c’est  un  angle  sidéral  ; l’étoile  passait  donc 
au  méridien  à 1 ik  3a'43",93 , tems  sidéral , après 
le  soleil  moyen.  Pour  connaître  la  différence 
entre  cet  intervalle  sidéral  et  le  tems  moyen 
correspondant,  la  table  dont  nous  venons  d’ex- 
poser la  construction,  donne  à vue  les  correc- 
tions suivantes  (Voy.  Tables  du  Soleil,  XIV’). 
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. Angle  horaire  à midi  moyen iih5a'43"93 

Pour  nl ; — 1.48.1a 

3a' — 5.a4 

44" - 

Tems  moyen  entre  le  passage  du  soleil  moyen 

et  celui  de  l’ëtoile ii.5o.5o.43 

C’est  aussi  le  tems  moyen  du  passage  de  l’étoile. 

Voulez-vous  avoir  le  tems  vrai  ? 

A l’ascension  droite  du  soleil  à midi 4’44'3g.a5 

Ajoutez  la  somme  des  corrections 1.53-48 

Vous  aurez  l'ascension  droite  moyenne  O au 

passage  de  l’étoile 4 -46. 5a.  73 

ou a/ii*43','8 

Avec  cette  ascension  droite,  vous  trouverez 

dans  la  table  l’équation  du  tems — a.  17.  6 

Vous  en  changerez  le  signe,  parce  qu’il  faut 
convertir  le  tems  moyen  en  tems  vrai;  vous  aurez 

donc  l’équation  du  tems -f-  3.17.60 

Passage  de  l’étoile  , tems  moyen 1 1 . So.5o./fS 

Tems  vrai • 11. 33.  8.o5 

40.  On  peut  trouver  le  passage  en  tems  vrai  d’une  manière  directe , 
au  moyen  de  la  Connaissance  des  Tems. 

Calculez  comme  ci-dessus  l'ascension  droite  apparente 

de  l’étoile 1 6h  17'  43"  18 

Prenez  dans  la  Connaissance  des  Tems  la  distance  de 
l’équinoxe  a midi  vrai 19.17.a4.40 

de  la  somme 35.35.  7.58 

Retranchez  34*'  quand  cela  est  possible  comme  ici a4 

vous  aurez  pour  le  passage  approché 11. 35.  7.58 

La  distance  de  l’équinoxe  au  soleil  n’est  rien  autre  chose 
que  a4h — asc.  droite  vraie  © ; ajouter  34h — /R  vraie,  est 
la  même  chose  que  retrancher  l’ascension  droite  elle-mémc. 

Prenez  dans  la  Connaissance  des  Tems  la  variation 
a. 


38 
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diurne  <le  celle  distance  à l'équinoxe , vous  trouverez  pour 

?4''  solaires  vraies — 4'C" 

4-6 

Moitié a.  5 

Variation  pour  ib. . . io''.  i5"'=a=  io'',a5 


On  passage  approché , retranchez  pour  ioh. i'  4a"5o 

1 10. a5 

3o' 5.ia 

5' o.85 


Passage  tems  vrai. as.  33.  8.86 

Nous  avons  trouvé  ci-dessus  o",8  de  moins  ; niais  c’est  que  nous  avons 
négligé  la  nulation  dont  la  Connaissance  des  Tems  a tenu  compte  pour 
rapporter  le  passage  à celui  de  l’équinoxe  apparent. 

41.  On  a rarement  besoin  de  chercher  le  tems  vrai;  mais  toutes  les  fois 
qu’on  a observé  un  phénomène  et  qu’on  a marqué  le  tems  sidéra) , on 
convertilco  tems  en  teru*  moyen  par  le  calcul  ci-dessus.  L’horloge  sidérale 
donne  l’asoension  droite  de  l’ctoile  qui  est  au  méridien  ; on  n’a  pas  besoin 
de  s’inquiéter  quelle  est  cette  étoile , ou  même  s’il  y a une  étoile  au 
méridien.  Ainsi  supposons  qu’on  eût  observé  nnc  éclipse  d’étoile  ou  de 
satcllileà  i6b  17' 45",  18  tems  sidéral,  le  5 juin  1808, on  trouverait  comme 
ci-dessus  le  tems  moyen  1 ib  3o'  5o",45. 

C’est  ainsi  qu’en  usent  aujourd'hui  tous  les  astronomes,  à l’exemple  de 
Maskclync,  premier  auteur  de  la  méthode. 

43.  Pour  trouver  le  tems  du  passage  d'une  planète  au  méridien  , et  se 
préparer  à l’observation  , il  suffît  de  calculer  son  ascension  droite  et  de 
la  convertir  en  tems  sidéral.  Mais  pour  calculer  l’ascension  droite  pour 
le  passage  , il  faudrait  connaître  l’instant  de  ce  passage  à fort  peu  près. 
Heureusement  le  mouvement  diurne  des  planètes  en  ascension  droite 
est  fort  peu  de  chose.  Ainsi  l'ascension  droite  pour  midi  suffit  pour 
déterminer  le  passage  au  méridien  avec  une  exactitude  suffisante  pour 
l’observation.  Ce  problème  serait  donc  assez  inutile  dans  la  pratique  ; 
mais  par  une  ancienne  habitnde  et  par  un  reste  d’égards  pour  les  astro- 
nomes qui  règlent  encore  leurs  horloges  sur  le  tems  moyen,  on  con- 
tinue d'annoncer  dans  les  Ephéméridcs  le  passage  des  planètes  au  mé- 
ridien en  tems  solaire  ; nous  allons  donner  les  moyens  d'en  faire  le 
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calcul;  il  suppose  qu'on  ait  l'ascension  droite  de  la  planète  à midi,  et 
la  variation  diurne  de  cette  ascension  droite. 


43.  En  général  , nommant  m le  mouvement  propre  de  la  planète  en 
ascension  droite  pendant  34  heures  sidérales  , et  supposant  d'ailleurs  ce 
mouvement  uniforme  pendant  un  jour,  comme  il  l'est  en  effet  pour 
toutes  les  planètes  , excepté  la  Lune,  nous  pourrions  déterminer  l'inter- 
valle des  passages  par  l’équation  T s=  — ^ m • ^ous  aurions  de  celle 

1 36o” 

manière  autant  de  jours  planétaires  différons  qu’il  y a de  planètes.  La 
longueur  de  ces  jours  serait  donnée  en  teins  sidéral,  ce  qui  suffirait  pour 
les  observateurs  qui  règlent  leur  pendule  sur  les  étoiles. 

44-  Pour  commencer  par  le  soleil  lui-même , nous  avons  fu  ( 4 ) 
que  le  jour  solaire  moyen  , compose  d'une  révolution  entière  ou  d'un 
mouvement  réel  de  36o*  autour  du  pèle  , répond  à 3411  3'  56",5554  de 
tems  sidéral  , et  qu’ainsi  dans  le  tems  que  le  soleil  moyen  emploie  à 
décrire  36o*,  le  mouvement  de  la  sphère  étoilée  est  de  36o*  5g'  8”, 33  ; 
ainsi  les  jours  moyens  sont  aux  jours  sidéraux  dans  le  rapport  de 

36o*5q'8\33  . . , . . 

; mais  un  jour  moyen  se  partage  en  34  heures  moyennes; 

le  rapport  sera  donc  celui  des  degrés  du  mouvement  sidéral 

au  tems  solaire  moyen , et  pour  une  heure  solaire  moyenne , ce  nombre 
de  degrés  sera  i5*  a'  vf ",847.  C’est  d’après  ce  rapport  qu'on  a construit 
les  tables  pour  convertir  en  degrés  les  différences  d'ascension  observées 
à la  pendule  du  tems  moyen,  et  réciproquement  pour  convertir  en  tems 
moyen  les  degrés  de  mouvement  sidéral. 

Au  lieu  du  mouvement  moyen  5g’8",33,  mettez  S mouvement  vrai  du 
soleil  en  34  heures  vraies , vous  aurez  pour  le  rapport  des  heures 


solaires  vraies  aux  heures  sidérales,  et  5b'Ja^~  S 
veinent  sidéral  aux  heures  solaires  vraies. 


pour  le  rapport  du  mou- 


45.  Pour  une  planète  quelconque , l'équation  T = 


m 

~3Sô' 


serait 


aso  ASTRONOMIE. 

suffisante  si  l'on  connaissait  m;  mais  on  ne  connaît  le  mouvement  de  la 
planète  que  par  les  Ephémérides  qui  ne  donnent  le  lieu  de  la  planète  que 
pour  midi  vrai  ; par  conséquent  on  ne  connaît  le  mouvement  que  pour 
34  heures  solaires  vraies.  Soit  m'  ce  mouvement , 


m : m ::  a4'’  solaires  : a4''  sidérales  ::  56o*-f-  S : 56o\ 

Ainsi  m'  = m' et  m — ; mettons  cette  valeur  dan» 

, 3bo  V3ooJ  4-  à/ 

la  formule , nous  aurons 


T = 


*4‘ 


»4‘ 


Ul  3So" 
3b'o°  * 5bV-J-£> 


fl4à  (36o°+S) 


"3b'o‘+S 


’ 36o"-)-S— m*  ’ 


( T \ a4‘ / T\ 34». 360»  , T, 

\3b'o*-J-S/  3bo*-f-$— mf  \3bo"-f-S/  3bo*+S — m * 

T est  en  lems  sidéral , T'  = sera  en  tems  solaire  vrai  ; donc 

l'intervalle  des  passages  en  te  ms  vrai  où  T'  se  trouvera  par  l’équation 


T'  — a4>-36o°  . nyi a4>-'».36o° 

360* -{-5 — * 36o°  + S — rn‘ 

Soit  n 36o°  = P angle  horaire  quelconque,  le  tems  vrai  correspondant  à 
cet  angle  sera  /=  nT'  = 


n. 5(io*  étant  une  fraction  quelconque  de  la  révolution  vraie,  «T1  sera 
la  fraction  correspondante  du  jour  vrai. 


46.  Telle  est  l’équation  h laquelle  M.  Kæstner  est  parvenu  par 
d’autres  considérations.  Ainsi  P étant  un  angle  horaire  ou  différence 
d’ascension  droite  quelconque , la  formule  donnera  le  tems  vrai  cor- 
respondant. 

Supposez  m — o,  vous  retrouverez  la  formule  pour  les  étoiles  ; sup- 
posez la  planète  rétrograde , m'  changera  de  signe , et  vous  aurez 

t — ggp.^ > le  tems  sera  plus  court,  parce  que  le  mouvement 

propre  rapproche  la  planète  du  méridien  aussi  Lien  que  le  mouvement 
diurne. 
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Nous  pontons  donner  plusieurs  formes  à notre  dqualion 

(^)P 


a4».  P 


a4‘.P 


(é> 


’ 3b'ov  + S — m 

^(é)p 


3bo°—  (m-—  S)  /m  — S\  /m'—  S\ 

1 " \ 3^0*  ) 1 “A_3bo-  ) 

=(é)-['+(é-=^)+(é-=ÿ)+-]- 


Ainsi  pour  trouver  t nous  convertirons  P en  tems  à l'ordinaire  , et 
nous  aurons  <*)  P pour  première  approximation  ou  premier  terme 
de  la  série. 


Nous  multiplierons  ce  premier  terme  par  ^ et  nous  auron* 


le  second  terme,  qui , joint  au  premier , nous  donnera  une  valeur  plus 
exacte.  Remarquez  que  ( m'—  S ) doit  être  exprimé  en  degrés  et  parties 
décimales  de  degrés,  comme  le  dénominateur  3Go°;  s’il  est  en  minutes, 
le  dénominateur  sera  36o.6o' = 31C00' ; s’il  est  en  secondes,  le  dé- 
nominateur sera  21600.60”=:  1396000”;  mais  il  est  plus  commode  d'em- 
ployer (^)  (ni’—  s). 

Multipliez  de  nouveau  le  second  terme  par  ^ > vous  aurez  le 

troisième  qui , joint  aux  deux  autres  , vous  donnera  une  valeur  encore 
plus  exacte  , et  ainsi  de  suite. 


47.  Cette  forme  de  calcul  était  celle  qu’employaient  les  astronomes 
avant  Kanstner;  nous  dirons  tout  à l’heure  par  quels  raisonnemens  iis  y 
avaient  été  conduits. 

Nous  avons  encore. 


MP 
S60"  -+•  s 


-(sspts) 


= (îêMrs)  ['  + (îSs"+î.) + Gtjfs')  + '“0 1 


mais  le  calcul  en  serait  moins  commode  et  un  peu  moins  convergent 
dans  le  cas  d’une  planète  directe. 


48.  Pour  exemple  de  ces  formules  , cherchons  le  passage  de  Mercure 
au  méridien,  le  10  septembre  1785. 


ASTRONOMIE. 

i o septembre,  à midi...  Al.  O = tih  i6'i5" 

O = >*->9-49 

S = 5.36 

10  septembre,  à midi...  Al?  = i2h3a'  16'' 


mf  =2= 

— 0. 10 

s = 

3.56 

(m'—S)  — 

— 3.46 

A15  = 

12. 5a. 16 

O = 

1 1 .16. 1 3 

(&)  P = (Al 5 — Al.©)  = 

I.i6.  3 

241- 

4-9565137 

— (m’— S)=+  3' 46" 

compl.  log.  24.  3.46 

5. 0623517 

log-(<yp  «-«6.  3 

3.65g25o5 

t — ih  i5'  3i",i..  . . 

3.G58i 159 

Exemple  pour  une  étoile. 

Al  lyre,  i"  mai  1787 I8h2g'44', 

Al.  O à midi 2.34.  1 

(A)  P «5.55.43...  log........ 

a4h  +.VS  = 34h+s'47''=  a4-  3.47...  compl 

241* log 

( = i5.53. 1 1",4 


*22 

Le 

Le 


Le 

Le 


4.7584804 
5. 0623367 
4 .9565i 57 
4.7573308 


Ici  ni  — o , et  tout  est  exprimé  en  teins  sidéral. 

Exemple  pour  la  lune,  (<^)P  = 1 3h 34’ 3i"  = différence  d’ascensiou 
droite  entre  la  lune  et  le  soleil  à midi , 


Xi{m' — S)=5o'55",  24h — ^(ra'— S)=25>’  g'  a5"  . . . .C.log.  5.0790162 

24k...« 4- 9565 187 

(ï4;)P=  i3.34'  3i" 4.6890512 

t—  14.  4.to",a 4'7°458ii 
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On  voit  que  le  calcul  n’emploie  jamais  que  quatre  logarithmes  dont  un 
est  constant. 


49-  Appliquons  à cet  exemple  la  méthode  des  astronomes. 

D’abord  ils  prennent  la  différence  d'ascension  droite  entre  la  lune  et  le 
soleil  à midi  ; ils  la  multiplient  par  (j^) , ou  bien  aux  (j^)(Al.  <£)  , ils 
ajoutent  la  distance  de  l'équinoxe  au  soleil  ; ces  quantités  sont  données 
par  l’Ephcméride.  Ainsi  pour  première  approximation  , ils  ont  (£)  P 
= iîH  34'  3i"  = / ; ce  serait  le  tems  du  passage  de  la  lune  au  méridien  , 
si  la  lune  et  le  soleil  n'avaient  aucun  mouvement  ; mais  leur  mouvement 
relatif  en  34  heures  solaires  vraies  , pris  dans  l’Ephéméride,  est  5o'  35" en 
tems  sidéral  = (j5)  (m' — S). 

Ils  disent  * 

a4h!(A)  P ::  (r=)  S)  : jc  = (mouvement  relatif  dans  l'intervalle) 

= (*)P 

Ce  sera  le  retard  occasionné  dans  le  passage  au  méridien.  Ainsi  la  cor- 
rection sera  (±)  P (6%) 


i"approximat....  i«  terme  (£)  P = i3''  34'  5i"  log. . . 

(«t)  (">’ — S)  = 5o . 35  log. . . 

34.  o C.log... 

ae  terme a8' 36*7  ..  .6.. .. 

Seconde  approximation. . . t"  = 14.  3.  7.7 

Mais  pendant  ces  28'36"7,  il  y aura  un  nouveau  retard 

proportionnel  à ccs  a8'  56",  1 , et  qui  se  cal-  , 5o'  35* 

culera  en  multipliant  celte  première  correc-  04  

tion  par  53  il  en  résultera  un  3*  terme  = 1.  o.  3... 

34  

et  une  3*  approximation 14.  4.  8.  o 

qui  produira  un  autre  retard  = — ° 

4'‘er>ne 3.1a... 


et  une  4' approximation 14.  4.10.12 

5*  terme 0.074... 

6* 0.002  .. 

6*  approximation . ...t  = 14.  4.10.196 


4.68go5ia 

3.4821587 

5.o634863 

3.334696a 


8.545645o 

1.7803413 


t 

o.3a5g863 

8.8716312 

7.4173763 


a *4  ASTRONOMIE. 

Notre  formule  développée  donne 


( 


60.34*  \ 60 . a4* 


)*+  etcQ- 


C’est  précisément  le  procédé  des  Astronomes.  Kæstner  a sommé  la  série 
qu’ils  calculaient  de  tout  tems,  mais  on  vient  de  voir  avec  quelle 
facilité  toutes  ces  méthodes  découlent  de  notre  équation  fondamentale. 
On  peut  abréger  le  calcul  en  réduisant  à une  seule  toutes  les  corrections 


successives.  L’expression  en  sera  — ; en  voici  le  calcul. 


(jL)P  = iïl*54'3i" 4 -6890512 

xi(tri — S)  = 5o .35. ....... . 3.4821587 

C.[24k — (m'— S)]  = a3.  9.35.. 5.079016a 

Correction  unique = aiy39''ao5 3.a5oaa6i 

/ — 14.  4* to.ao5 

5o.  Le  seul  embarras  de  ces  méthodes  est  dans  la  grandeur  des 
nombres  dont  il  faut  chercher  les  logarithmes.  Pour  éviter  cet  incon- 
vénient , j’ai  donné  dans  les  Ephémérides  de  Berlin  , de  1790,  des  tables 
qui  sont  devenues  inutiles  depuis  que  Callet,  dans  ses  Tables  de  Loga- 
rithmes, a mis  les  nombres  sexagésimaux  à côté  des  nombres  décimaux. 

La  manière  dont  Callet  a modifié  le  plan  que  je  lui  avais  donné,  lui  a 
valu  les  critiques  de  plusieurs  savans  qui , n’ayant  aucune  occasion 
d’employer  ces  nombres,  les  regardent  comme  un  hors-d’œuvre  qui 
défigure  sa  seconde  édition.  Mais  tant  que  le  calcul  sexagésimal  ne  sera 
pas  entièrement  banni  de  l’Astronomie  , cette  seconde  édition  sera  tou- 
jours préférée  par  les  astronomes. 


5i . Les  Ephémérides  ne  se  bornent  pas  à annoncer  les  passages  au 
méridien  qui  n’intéressent  que  les  astronomes  ; elles  y joignent  souveut 
les  levers  et  les  couchers,  surtout  ceux  de  la  lune  et  du  soleil  qui  inté- 
ressent plus  particulièrement  le  public. 

Les  levers  et  les  couchers  se  déduisent  des  passages  au  méridien  et  du 

calcul  de  l’arc  semi-diurne  (90* -f- arc  sin  = ëm  bc’lilî — tangDlangH^: 
Mais  pour  calculer  cet  angle,  il  faut  connaître  la  déclinaison  qui  aura 
lieu  à l’instant  du  phénomène,  et  on  ne  la  connaît  ordinairement  que 

pour 
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pour  midi,  cela  suffit  pour  le  soleil  et  pour  toutes  les  planètes.  Avec  la 
déclinaison  pour  midi , on  voit  dans  la  table  des  arcs  semi-diurnes,  cal- 
culés sur  la  formule  précédente  et  pour  toutes  les  valeurs  de  D , quel 
doit  être  à fort  peu  près  l'arc  semi-diurne  , et  par  conséquent  le  tems 
du  lever  et  du  couclier  ; on  entre  de  nouveau  dans  la  table  avec 
cette  déclinaison  plus  approchée  , et  l'on  y trouve  un  arc  semi-diurne 
suffisamment  exact  pour  connaître  le  lever  et  le  coucher  à une  minute 
près,  ce  qui  est  bien  suffisant. 


5a.  Pour  la  lune  , si  l’on  n'a  pas  de  table  d’arcs  semi-diurnes,  calcu- 
lée spécialement  pour  cet  astre,  il  faut  encore  multiplier  l'arc  trouvé  par 

*4* — 5-  (m’— S)' 

Supposons  qu’on  n’ait  aucune  de  ces  tables  subsidiaires  ; voici  comme 
on  pourra  faire  le  calcul.  Les  arcs  semi-diurnes  ont  pour  valeur  moyenne 
6h  ou  90”;  cherchez  la  déclinaison  pour  6 heures,  avant  ou  après  le 
passage A selon  que  vous  voulez  le  lever,  ou  le  coucher;  calculez  l’arc 
semi-diurne  avec  cette  déclinaison  approchée  , vous  aurez  une  valeur 
approchée  de  l’arc  ; vous  en  conclurez  une  valeur  moins  inexacte  de  1a 
déclinaison  et  de  l’arc.  Mais  sans  recommencer  le  calcul,  vous  pouve* 
en  chercher  la  correction. 


cos  P = — lang  D tang  H donne  + JP  = 

dP=-  <fD  tang  H efDtangH 

co*aD(i— co5kP)“  cos*  D(t — tang’D  tang*  H)  * 

0+ ï tang'D  tang’H  -H-;  tang*  D lang<  H+etc.) , 
et  JP  en  tems  lunaire 


34*  /<JD  tang  H . d D tang’  H tang’  D \ 

34' — (ni' — V là  cos’D  ‘ 3o  cos’  U ""*  * 

Or  D pour  la  lune,  ne  passe  guère  a8*  ; ne  passe  guère  •. 

vous  pouvez  donc  vous  en  tenir  à la  correction 

24*  </D  tang  H o.  06307  rfD  tang  H 

24“  — 7';  ("*  — 5)  ‘ i5  cos’  D cos’  U * 

en  supposant  ~ (m‘ — S)  = 5o',  ce  qui  est  à peu  près  la  quantité  moyenne. 
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Pour  Paris  , vous  aurez  ~e°^?pP-  On  peut  faire  de  ce  terme  une  petite 
table  dépendante  de  dD  et  D , où  la  correction  se  prendrait  à vue. 


53.  Il  ne  resterait  plus  qu’à  tenir  compte  des  effets  de  la  réfraction  et  de 
la  parallaxe  qui  retardent  les  levers  et  avancent  les  couchers  de  la 
lune , parce  que  la  parallaxe  est  toujours  plut  grande  que  la  réfraction. 
Nous  avons  trouvé  (XIII.  66)  que  l’effet  de  la  réfraction  sur  les  levers 

est  dP  = — pr — etc.  Nous  pouvons  négliger  les  termes  ulté- 

cot  D co»  H sm  P r 00 

rieurs.  L’effet  de  la  réfraction  combinée  avec  la  parallaxe  sera 


dP  = r^f- 


— R 


co»  O cos  H sin  P 1 

p-ft 


et  pour  la  lune, 

«4* 

10  co»  D co»  H ( 1 — tang*  D tang*  H )* 

On  peut  faire  de  ce  terme  une  petite  table  qui  aura  pour  argumens  p et  D. 
On  peut  faire  une  table  de  logarithmes  — jy 


54.  Calculons  de  celte  manière  l’exemple  donné  par  Lalande  (1036). 


26  février  1765,  passage  au  méridien  41' 5o' ; à midi  D = a3‘  35’.  B 
37 5.40  D' = 36.29 

(sV)(w'— S)  = ^ iy  — D'  = a. 54 

Idem....  a. 54 

moitié....  1.37 

Mouvement  horaire ....  7'  1 5" 

Mouvement  pour  4h 29.  o 

3o' 3.37,5 

* 20' 2.25.0 


Mouvement  en  déclinaison  pour 4h5o'. .; 35'  3 

Déclinaison  à midi a3.35 

Déclinaison  au  méridien. 24.10.  2 

Mouvement  pour  6h 43. 3o 

Déclinaison  approchée  pour  îe  lever 23.26.32 

Déclinaison  approchée  pour  le  coucher 34. 55. 3a 
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Avec  la  déclinaison  a5*,  nous  saurions  sans  calcul  que  l’arc  semi- 
dmrne  est  au  moins  de  8 heures , et  nous  aurions  pu  augmenter  la  dé- 
clinaison du  coucher  qui  eût  été  de  a5*  9'.  Au  reste 

— tang  D ==  a4*  55'  3o"  ...  — 9 .66655 
tangH  = 48-5o -f-  o.o58ag 

cos  P = 122*  5'  — 9.7148a 

(-à)  P — 8h  8'  ta'' 

Je  rois  par  ce  calcul  facile  que  la  déclinaison  = a5*  10' 

— tang  D = a5*io' — 9.67196 

tang  H = 48. 5o 0.05829 

cos  P = 122*  3o.  10. . . . g. 73025 

(ir)  P = 8b  10'  o".7  . . . 4.4684507 

log  a4h—  log  35»  10' 0.0153476 

. arc  semi-diurne  81*  37'  45". ...  4 *4857985 

Passage...  4-5o 

Coucher  de  la  lune. . . 13.17.45  1" approximation.’ 

N’ayant  point  la  table  de  la  correction  > j*a;  préfére'  dc  caIcu,ep 

une  seconde  fois  cos  P.  Mais  pour  qu’on  puisse  juger  de  l’exactitude  de 
cette  petite  correction , nous  allons  la  calculer. 


0.079 8.89763 

rfD  = i5' 3o" 3.99563 

C.cosD=  35’io" o.o433a 

o.o433a 

C.sinP  = i3i.i5 0.06808 


correction  dP  = . . . 1 ' 5a". ...  a . 04798 

fà)P=r  ...  8>*  8'ia"....  4.46675 
log  a4h  — log23hio'.  o. 01 535 

8.a5.46..,.  4*48210 
arc  semi-diurne. ..  8.27.38 

Passage 4-5°*  0 

coucher ....  1 3 . 1 7 . 38  erreur  — 7". 
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Il  reste  à calculer  l'effet  de  la  parallaxe  et  de  la  réfraction  qu'on  pour- 
rait aussi  prendre  dans  une  table. 

Parallaxe ....  54'  a4" 


Réfraction. ...  5a  54 
p — R = ai  .5o 

R)  = '-a6 i.g345o 

C.COS  D = O.  0/(223 

C.cos  H 18161 

C . sin  P = iaa*  3' 0.0718a 


Parallaxe  et  réfraction  = — a'5o''...  a.a3oiG 

Retranchez  ces  a'  5o"du  coucher  approché  i5h  i7'45",il  restera  i3'‘  55". 

Pour  vérifier  cette  dernière  approximation , cherchons  l’arc  semi- 
diurne  en  employant  la  déclinaison  pour  1 3*1  14'  55",  c’est-à-dire 
8h  a4'  55"  après  le  passage. 

Déclinaison  au  méridien...  a4*  10'  a" 

Mouvement  pour  811 . . . . 58 . o 

pour  0,4  ==  a4  * • • a. 54.0 

pour  55"...  6.0 

D = a5. 11.  a 

— tang  D = a5*  n' a"  — 9.6733019  C.cosD 0.0433770' 

tangll  = 48. 5o....  o.o58aSfi5  C.cosH o. 1816081 

— 0.537760  — 9.7305884  sin  ai'3o". . . 7.7961617 

-f-  0.010499  4-  8 . oa  1 1 468 

— 0.537361 9.7333737  cos  P = iai*5o.a7 

8h  7'  ai"48 

■h  P = 8*  7' ai"  8...  4.4660041 
a4'  a3"io...  0.0153476 
Arc  semi-diurne  = 8,la4'53"  7...  4.4813517 
4.5° 

Nouvelle  approximation. .. . i5.i4-53.  7 
précédente....  i3.i4.55.  o 

différence....,  1",  5 
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Il  serait  tien  superflu  de  pousser  les  approximations  plus  loin  ; ce 
serait  même  une  peine  illusoire;  il  faudrait  tenir  compte  des  inégalités 
du  mouvement  en  déclinaison  , et  il  n'y  aurait  d’autres  moyens  que 
de  calculer  la  déclinaison  d'heure  en  heure,  ainsi  que  l'ascension  droite , 
de  calculer  la  distance  de  la  lune  au  zénil,  et  d’interpoler  pour  trouver 
l'instant  du  lever  et  du  coucher. 

55.  Le  mouvement  propre  de  la  lune  en  ascension  droite  qui  produit 
le  retard  du  passage  de  la  lune  au  méridien,  produirait  un  retard  égal 
dans  l'heure  du  lever  et  celle  du  coucher,  si  la  déclinaison  restait  la 
même.  Mais  elle  varie  continuellement  et  ses  variations  peuvent  retarder 
le  lever,  si  le  mouvement  se  fait  vers  le  pôle  abaissé;  elles  l’avancent 
si  le  mouvement  se  fait  vers  le  pôle  élevé  ; c’est  le  contraire  pour  le 
coucher. 

56.  Ainsi  les  effets  du  mouvement  en  ascension  droite , et  du  mou- 
veraent  en  déclinaison  , peuvent  conspirer  ensemble  pour  retarder  le 
lever  ; ils  peuveut  agir  en  sens  contraire  et  se  compenser  en  tout  ou  en 
partie.  On  a remarque  que  la  compensation  était  quelquefois  assez 
exacte  , et  que  la  lune  se  levait  deux  jours  de  suite  à la  meme  heure. 
Voyons  comment  on  pourrait  soumettre  ce  phénomène  au  calcul. 

57.  Soit,  Cg.  3i , L la  lune  à l'horizon  oriental  le  premier  jour  , V 
la  lune  à l'horizon  oriental  le  second  jour , PS  le  cercle  horaire  du  soleil 
aux  instans  de  ces  deux  levers. 

Par  la  supposition , l'angle  horaire  du  soleil  ou  ZPS  est  une  quantité 
constante 

VPS=A'c-5'©îLPV=VPS-LPS=(^,(C-.<lC)-(^/G-^0) 
a=mouv.  C enasc.dr. — mouv.  ©en  asc.  Jr.=i/.-R 

Le  triangle  LPZ  donne 

cos  ZPL  — cos  P = — — lang  II  tang  D 
cos  H co«  D 0 0 

Le  triangle  ZPV  donne 
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cos  ZPV  = cos  P = — „~R,^ — lang  II  lang  D' 

eu»  H co»  D o o 

cos  P — cos  P'  = a sin  j (P' — P)  sia  j (P'-f-  P) 

— — Ti~  -—-s u — “Tv  — tang  II  Lang  D -f-  lang  II  lang  D' 

cos  H cos  D cos  11  cos  D o o 1 o o 

= a sin  J fLPV)  sin  -t  fP'+P)  = ( p ( R)  c°>  » -HinlItinÇD'  D) 

x » cos  D cos  D cos  H * 

• ni  d /fi co?  W—  (//—R)  cos  D -fa  »»n  i (P' — D)  cos  j (D  ~D)  sin  H 

* cosD  co«  D' cos  II  &in^  (P’-f-P) 

j n_5,,0;(^  — ^))  ro5î  ( — D)  sin  H-f-(p— 'R  )(cos  Dr — cosD) — dpc.o*  D 

co.  U co,  D'  coiHi.r.aP'+H) 

asiniCD'— D)co^(n'— n),iT)H— a(p— R>in;(D— D),jn;(iy-m)— rfpcn,Q 

coi  D co»  ty  co,  H ,in  l (F+P) 

» lin  ; i!  fi  cm  ; (T)'— D)  tin  H (p — R)  ainj(D'4-D) 

asin  ; riu  cos  D co>  D'  cm  H »iu  j (P'-f-P)  cos  Dco,  U'  cos  il  sin  ! (l'+î*) 

Jp 

2 sin  i dU  cosD'  cos  H sin  j (P+P)' 

.Supposons  | (D'-f-D)  = o , sin  ; (P'-j-P)  sera  sin  90*  = 1 j à fort  peu  près  ; 
la  formule  deviendra  R-  = lang  H à fort  peu  près.  Ce  qui  montre 

déjà  qne  le  phénomène  ne  peut  avoir  lieu  qu’à  de  hautes  latitudes,  puis-* 
que  <ID  est  toujours  moindre  que  J/R, 

58.  En  effet , soit,  % 5a,  VAC  l’équateur,  VAN  l’écliptique,  ANB 
l'orbite  de  la  lune,  N sera  le  nœud.  Soit  B la  lune,  BC  sera  la  décli- 
naison  ; or  tang  BC  = tang  A sin  AC  , ou 

tang  D = sin  (VC— VA)  Ung  A 

^D ~ lang  A.<f(VC — VA) cos( VC—  VA) = tang Ai^cos(AI— VA) 
2j\=  tang  A cos*  D cos  (/R — VA). 

L’angle  A est  toujours  au-dessous  de  ag*;  tang  A cos'D  cos  (A— VA)  est 
donc  une  fraction  au-dessous  de  o,55  f ainsi  la  latitude  doit  être  de  6o* 
environ  pour  que  le  phénomène  soit  possible  quand  la  lune  est  dans 
1 équateur.  Si  elle  est  hors  de  l’équateur  « 
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a5i 


cot  A 


tangll  cos  ~ (D' — D) 

' coalDcos(.R— VA)  coaDcosD'amï (P-+-P') 


• elc.  (58  et  5\); 


«in  | dÆ. 

iin  5 </D 

co»Aco»D'«in  j(P'  + P) 

co»‘D  cos  (/il  — V A)  coij  (U'  — D)  “ ,anS  " ClC’ 

. TI  ^ cot  A ?in  ; ( P 4-  P)  tang6i»>in  j (P+  P) 

S11  ■'>  co»(A— \A)co5(D— D)»  ^ cos(-fi— VA)co«i(D'— D')‘ 


Le  dénominateur  aéra  d’autant  plus  petit , que  la  lune  sera  plus  loin  de 
son  nœud  sur  l’équateur  : il  est  vrai  que  sin  ~ (P'-f-P)  diminuera  un  peu 
l'eflet  de  ce  déuomiuateur , mais  il  en  résultera  toujours  que  K doit 
surpasser  6i*  ; il  parait  donc  fort  douteux  que  le  phénomène  ail  pu 
s’observer  complètement  en  Angleterre , où  on  le  désigne  sous  le  nom 
d ’harvesl  moon  ou  lune  des  moissons,  probablement  parce  que  la  lune  se 
levant  deux  jours  de  suite  au  coucher  du  soleil,  aura  paru  vouloir  favoriser 
les  moissonneurs.  On  peut  penser  que  lu  lune  a pu  se  lever  le  premier 
jour  au  coucher  même  du  soleil,  et  le  lendemain  dans  le  crépuscule. 


5g.  Ferguson,  dans  son  Jstronomy  explained , a fait  un  long  cha- 
pitre  sur  Yliaivest  moon ; mais  sa  théorie  n’est  rien  moins  que  rigou- 
reuse, puisqu'il  suppose,  pour  plus  de  facilité,  que  la  lune  se  meut 
dans  l'écliptique. 

Cela  posé,  voici  comment  il  raisonne  : Supposez  le  soleil  dans  la  Vierge 
ou  dans  la  Balance,  la  pleine  lune  ne  pourra  arriver  que  dans  les  Poissons 
ou  dans  le  Bélier.  Si  le  soleil  est  exactement  à l’un  des  points  équi- 
noxiaux , la  pleine  lune  occupera  l’autre,  et  se  lèvera  à l'horizon  au  même 
instant  où  le  soleil  arrivera  à l'horizon  occidental  ; la  pleine  lune  sup- 
pléera le  soleil,  et  les  moissonneurs  pourront  continuer  leurs  travaux. 
Quelques  jours  avant  ou  après  , la  lune  se  lèvera  peu  de  raoniens  avant 
ou  après  le  coucher  du  soleil. 

Si  la  pleine  lune  n’a  pas  lieu  précisément  dans  le  point  équinoxial  , 
les  mêmes  phénomènes  auront  lieu  à peu  près  dans  la  pleine  lune  de 
septembre  et  dans  la  pleine  lune  d'octobre.  La  première  de  ces  lunes 
s’appelle  lune  du  moissonneur , et  l’autre,  lune  du  chasseur. 

6o.  On  voit  que  Ferguson  suppose  la  déclinaison  fort  petite,  ce  qui 
se  rapproche  de  ce  que  la  formule  indique  ; mais  il  ne  donne  que  des 
à-peu-près  , et  il  termine  son  chapitre  par  une  table  où  l'on  voit  les 
années  dans  lesquelles  les  lunes  sont  plus  favorables  aux  moissonneurs , 
et  celles  où  clics  sont  moins  avantageuses. 
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Construction  des  Tables  du  Soleil. 

i.  C^itAND  on  a observé  un  équinoxe,  on  sait  à quel  instant  le  soleil 
avait  o’  o'  o''  de  longitude  vraie;  et  si  l'on  a observe  quelque  teins 
auparavant  la  position  de  l’apogée,  en  ajoutant  à cette  position  la  va- 
riation qu'elle  aura  subie  pendant  l’intervalle,  à raison  de  6i",gparan, 
on  aura  l’apogée  pour  l’instant  de  l’équinoxe. 

La  longitude  vraie,  diminuée  de  celle  de  l’apogée,  sera  l’anomalie 
vraie;  on  cherchera  l’équation  du  centre  avec  cette  anomalie  et  l'ex- 
centricité, on  aura  l'anomalie  moyenne,  on  y ajoutera  le  lieu  de  l’apogée, 
et  l’on  aura  enfin  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  l'instant  de 
l’équinoxe;  on  en  conclura , par  les  mouvemens  moyens,  à raison  de 
5g'  8",  5 3 pour  un  jour  moyen,  la  longitude  pour  le  i"  janvier  de  la 
même  année;  on  ajoutera  l’arc  de  5g'  8", 55  à lui-même  et  à ses  mul- 
tiples, 565  ou  566  fois;  on  aura  par  de  simples  additions  une  table  des 
mouvemens  moyens  pour  tous  les  jours  de  l’année,  distribuée  eu 
mois.  On  emploiera  dans  ces  calculs  le  mouvement  diurne  avec  plus  de 
décimales.  On  dégagera  aussi  la  longitude  vraie  de  l’effet  des  perturbations. 

a.  La  longitude  du  i"  janvier  s’appelle  X époque,  ce  mot 

signifie  en  général  le  lieu  d’un  astre  dans  le  ciel.  Pour  dire  que  le  soleil, 
par  exemple,  avait  io°  de  longitude  , les  Grecs  disaient:  iirfX«  ° HAjoc 
rà;  Tcâ  XftaZ  ftoifxç  i.  Obtinet  Sol  Arietis  parles  decem. 

Le  substantif  d’éa’tx®  est  tT'.yi. 

Plolémée  donne  ainsi  X époque  de  toutes  les  planètes  pour  le  pre- 
mier jour  de  la  première  année  du  règne  de  Nabonassar;  c’est  ce  qu’on 
a appelé  X époque  de  Nabonassar , et  les  historiens,  en  dénaturant  le  sens 
de  cette  expression,  lui  ont  fait  signifier  le  premier  jour  de  l’èrc  de 
Nabonassar. 

3.  A la  table  pour  les  mois  on  en  ajoutera  une  des  mouvemens  j 
pour  les  heures,  les  minutes  et  les  secondes;  enfin  on  formera  une 
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table  des  époques  pour  les  années , soit  communes , c'est-à-dire  de 
365  jonrs , soit  bissextiles , ou  de  566  jours  : tout  cela  pour  la  longi- 
tude et  l'apogée , et  même  pour  les  divers  argumcns  qui  règlent  les  autres 
inégalités  dout  nous  n’avons  pas  encore  parle. 

4-  Avec  ces  tables  on  aura,  par  de  simples  additions,  la  longitude 
moyenne,  soit  du  soleil,  soit  de  l’apogée,  pour  uuc  époque  quel- 
conque. 

On  y joindra  la  table  de  l’équation  du  centre  pour  tous  les  degrés 
au  moins  d'anomalie  moyenne , et  une  autre  table  des  rayons  vecteurs 
en  nombres,  et  de  leurs  logarithmes  avec  leurs  variations  séculaires. 

Des  tables  de  perturbations  de  la  longitude  et  du  rayon  vecteur,  des 
tables  des  mouveraens  horaires  vrais  (XX.  47  > 48) , des  diamètres 
et  des  tems  que  ces  diamètres  emploient  à passer  au  méridien  ; 
des  tables  composées  d’équation  du  tems  par  chaque  degré  de  la  lon- 
gitude moyenne  ou  vraie  du  soleil  ; enfin  une  table  de  l'obliquité  de 
l’écliptique  pour  le  commencement  de  chaque  année,  depuis  la  fon- 
dation de  l’Astronomie. 

Pour  trouver  le  tems  que  le  demi-diamètre  du  soleil  emploie  à tra- 
verser le  fil  méridien  de  la  lunette , soit  P l’angle  horaire  du  centra 
du  soleil , à l’instant  où  le  premier  bord  est  au  méridien  ; il  est  clair 
qu’en  nommant  D la  déclinaison  et  J'  le  diamètre  du  soleil,  vous  aurez 

sinP  = ^-V^,  ou,  sans  erreur  sensible,  P=-4r. 

Vous  aurez  de  même  pour  le  second  bord  P'  = — —y  ; et 

p,, (p  , p,» ■ i t i/tcoiD'+cosD) /coi  j(D'-(-D)co»;(iy— D) 

' "•  ' coi  I)  ' co»  D’  cosDcosD'  cos  D cosD'  * 

n„  j f co»  i dD  co»  (D  4-  i dD)  i / cos  D'  co»  ï dl) 

” — cos(L)*  — jdD)cos(D'-f-idI>)  co»’  D*  co»’  J dD — sin*D”  «V  s *. 

;=(^)(,+UnS‘i'*D  tanS,D"  + etc)  = ^ J 

car  on  peut  négliger  £ «f  tang’  ( dD  et  autres  termes  semblables.  On  aura 
donc 

p-,  _ jt  _ LL -, 

(1— «m'D*)*  (1— ùo’aiivp)* 

9-  5o 
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Soit  rfle  demi-diamètre  moyen;  .J0— -^(XXI.  ao); 

P» __  ;rf(i  — * cn»(0  — «))  k 

( i — e‘)  ( i — «in*a»  sin'O)  * 

Mettez  pour  * la  longitude  actuelle  du  périgée;  développez  et  réduisez, 
vous  aurez 

P"  = ioo3'',56  — iG",ç)8y5 sin©  4-  o",35775sin 30  4-  a", 718 co sQ 
— 43''>ao5  cos  a©  — o'',5o745cos3©  4-  *‘'><>74  cos4Q. 

Si  le  soleil  était  immobile  comme  une  étoile , il  suffirait  de  diviser 
cette  expression  par  1 5 pour  la  réduire  eu  tcms  sidéral , et  l'on  aurait 
P1'  en  tems,  ou 

t = 66", 904  — i'',i3a5  sin  O 4-o",oa385  sin  30  4-  o",i8ia  cos  O 

— a",88oa  co«  a©  — o",o3583  cos  30  4“ o'',07i6  co$40. 

Mais , à cause  du  mouvement  propre  du  soleil , cette  expression  donne 
le  passage  en  tems  solaire  vrai  ; en  effet , P''  est  l’angle  horaire  du 
soleil  vrai , et  les  angles  horaires  vrais  se  convertissent  en  tems  vrai , 
en  disant  : les  36o°  de  la  révolution  vraie  sont  aux  a4  heures  solaires 
de  cette  révolution,  comme  un  angle  horaire  quelconque  F'  est  au 

tems  t de  cet  angle.  Ainsi  t = = ïi  P”- 

C’est  par  un  raisonnement  tout  semblable  que  nous  avons  converti 
en  tems  moyen  l’équation  du  tems  qui  est  l’angle  horaire  du  soleil 
moyen.  L’équation  du  tems  se  trouve  donc  tout  naturellement  exprimée 
en  tems  moyen,  quand  on  la  divise  par  i5,  et  ce  même  diviseur  nous 
donne  en  tems  vrai  la  demi-durée  du  passage  par  le  diamètre  du  soleil. 
Pour  changer  le  tems  vrai  en  tems  moyen , il  faudrait  multiplier  cette 
. , . heures  moyennes  . , . • 

expression  par  le  rapport  heiïrMvraies  ' maiS  C Jour  VI*ai  ne  <*,”®re 

du  jour  moyen  que  de  3o"  au  plus , c’est-à-dire  de  rgj^  ; la  demi-durée 

70*  1* 

est  d’environ  64  à 70*  et  — = o*,oa4.  Les  astronomes  ont  tou- 

jours négligé  cette  petite  différence,  qui  est  de  o",oo8  pour  chaque 
seconde  dont  le  jour  vrai  diffère  du  jour  moyen.  Voyez  la  table  de 
l’équation  du  tems,  page  ato. 

La  correction  est  plus  forte  quand  on  veut  avoir  la  demi-durée  en 
tems  sidéral  , on  l’obtient  en  multipliant  la  série  précédente  par 
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3Sù\5q'.8',33  , 3S48*,33  » . 

3^“=  1 ■+*  nÿSSS  » 1 -0027379  = 

par  là,  nous  aurons  en  tems  sidéral 

i = 67  ",0876 — i'',i556sinO  -+-o", 02591  sin 30  -+- o",i8i7  cos  O’ 

•— a",888i  cos  a O — o",o359acos30  -f-  o", 07 179  cos4Q. 

5.  Toutes  les  éphémérides  donnent  l’ascension  droite  vraie  du  soleil 
à midi  vrai , oh  la  distance  du  soleil  à l’cquinoxe  qui  en  est  le  com- 
plément à 34  heures.  En  1795,  suivant  nne  idée  de  M.  Fischer,  les 
Éphémérides  de  Berlin  donnèrent  de  plus  l’ascension  droite  moyenne 
du  soleil  à midi  moyen,  ou,  ce  qui  revient  au  même,  le  tems  sidéral  à 
midi  moyen.  La  manière  la  plus  directe  de  calculer  ce  tems  sidéral , 
est  de  chercher  pour  midi  moyen  l’ascension  droite  moyenne  dn  soleil , 
de  la  corriger  de  l’équation  des  points  équinoxiaux  en  ascension  droite, 
et  de  la  multiplier  par  ^ ; mais  comme  aucune  Éphéméride  jusqu’ici 
n’a  suivi  cet  exemple , si  ce  n’est  celle  de  Milan  en  1804,  nous  donnerons 
ici  le  moyen  de  trouver  le  tems  sidéral  pour  midi  moyen , d’après  une 
éplie'mdride  quelconque. 

L’équation  en  tems  est  toujours  exprimée  en  tems  moyen , il  faut  la 
convertir  en  tems  sidéral  ; on  en  change  ensuite  le  signe  , et  on  l’ap- 
plique à l’ascension  droite  vraie  du  soleil  à midi  vrai.  On  a de  cette 
manière  le  tems  sidéral  à midi  moyen. 

Or  34  heures  de  tems  moyen  valent  24’’  3'  56", 5354  de  tems  sidéral  ; 
ainsi,  pour  convertir  en  tems  sidéral  on  intervalle  quelconque  de  lemS 
moyen,  il  faut  l’augmenter  à raison  de  3'.56",5554  pour  a4h,  ce  qui 
fait  9", 856475  pour  chaque  heure,  o",i643745833  pour  chaque  minute, 
et  o",oo3737go973  pour  chaque  seconde.  On  peut  remarquer  que  cette 

35*  4833  , 

dernière  fraction  est  celle  qui  répond  à , a^g^0  déjà  employée  ci-dessus. 

On  fait  de  ces  quantités  une  table  pour  la  conversion  du  tems  moyen 
en  tems  sidéral.  > 

Soit  , par  exemple  , l’équation  du  tems 

addilive -f-  i4*  36"  1 = 14’  60167 

Ajoutez  pour  14' 3-998 

0.6 0.098G 

0.001667 0.00037 

Lqual.  en  tems  sidéral,  changée  de  signe. . — i4-38.4g8G7 

Tems  sidéral  à midi  vrai ..  3ih37-  8.0 

Tems  sidéral  à midi  moyeu 21.22.39.50133. 
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Ce  teins  sidéral , soustrait  de  celui  d’un  pliénomène  observé , donne  un 
intervalle  de  teins  sidéral  que  l'on  convertit  en  intervalle  de  teins  moyen 
avec  le  secours  de  la  table  dont  nous  avons  expliqué  la  construction , 
(XXIII . 37)  et  l’on  a le  teins  moyen  de  l'observation. 

Exemple.  On  a fait  une  observation  quand  l’borloge 


sidérale  marquait 8'  33”  o 

Tems  sidéral  à midi  moyen  précédent ai .22.29.5 

Intervalle  en  tems  sidéral 9.46.  8.5 

Réduction  en  tems  moyen  pour  9h — 1.28.46 

( Tables  solaires  XIV.  ) 46' — 7 . 54 

8*. — 0.02 

Tems  moyen  de  l’observation 9.44- 32.48 


On  peut  arriver  au  même  résultat,  sans  avoir  le  tems  sidéral  k midi 
moyen  qu'on  ne  trouve  pas  ordinairement  dans  l'épbéméride.  Ainsi 
dans  notre  exemple,  au  tems  sidéral  de  l'observation...  7b  8' 58”  o 

j’ajoute  la  distance  du  soleil  à l’équinoxe 2.22.5a.  o 

Intervalle  depuis  midi  vrai  en  tems  sidéral g.3i.5o.  o 

Réduction  au  tems  moyen  pour  — 1.28.46 

. . , 1 5i' ...,  — 5.o8 

5o” . — 0.08 

Tems  moyen  écoulé  depuis  midi  vrai 9.29.56.38 

Tems  moyen  à midi  vrai.  0.14. 36.  1 

Tems  moyen  de  l’observation..... 9.44.32.48 

Ce  procédé  est  presque  aussi  court,  et  il  porte  avec  lui  sa  démonstration. 

6.  On  ajoute  quelquefois  des  tables  de  l’écliptique,  où  l’on  trouve 
pour  chaque  degré,  et  même  chaque  minute  de  la  longitude  du  soleil, 
l’ascension  droite  en  tems  et  en  degrés , la  déclinaison  et  l'angle  de 
l’écliptique  avec  le  cercle  de  déclinaison;  à chacune  de  ces  quantités 
on  joint  la  variation  pour  10”  ou  100”  de  diminution  dans  l'obliquité 
de  l'écliptique.  Ces  tables  ont  pour  argument  la  longitude  du  soleil  ou 
du  point  de  l’écliptique.  La  première  est  celle  de  l’ascension  droite  , ou, 
ce  qui  est  plus  commode  , celle  de  la  réduction  de  l'écliptique  à l’équa- 
teur, qui  s’obtient  par  la  série 

^ _ Q tang*  ; X >in  iQ  langt;  . «in  40 tan^i  .«inSQ 

sim*  «in a"  jin3*  7T5  *tC. 

On  réduirait  l'équateur  à l’écliptique  par  la  série 


Digitized 


ô = A{  + 


tans 


CHAPITRE  XXIV. 

\ At  sin  ^ tang*  J m sin 4&  _j 


t.ns'  ^.ing.ft  ^ctc_ 
§in3  ' 


5 in  i"  ' sin  a* 

Pour  exprimer  ces  quantités  en  tems,  on  les  diviserait  par  1 5. 

La  meme  table  sert  aux  deux  réductions.  En  effet,  pour  rendre  le* 
formules  identiques,  il  suffit  de  supposer  — sina©  = -f-  sin  auR,  ce 
qui  donne  2©  = 180' -f- 2/R  , ou  © = 90*  + -R  ; d’où  l’on  conclut 

a©  = 180*  -1-  Xifi,  4©  =56o*ri-4'ft>  6©  = 540*4*6.41,  etc. 

Tous  les  termes  impairs  changent  de  signe,  les  termes  pairs  con- 
servent leur  signe  ; ainsi  pour  trouver  la  réduction  de  l’équateur  à 
l'écliptique  par  une  table  qui  donne  la  réduction  de  l’écliptique  à 
l'équateur,  ou  réciproquement,  il  suffit  d'ajouter  go”  à I argument 
donné  , quand  il  n’est  pas  l’argument  véritable. 

7.  La  seconde  table  est  celle  de  la  déclinaison  des  points  de  l’éclip- 
tique. La  formule  est  sin  Dssinaisin©  ; mais  on  sait  que 


D = sin  D • 


tin’D  _ 3 .?>iniD 


1 .a. 3 


a.4.5  2.4.6. 


3.5»in'D  , 3.5.7  »iniD  ■ . 

" 1 „ / c b „ "T*  cte. 


a. 4. 6.8  9 

Mettez  pour  sin  D sa  valeur  sin  a sin  ©' , développez  les  puissances 
des  sin©  en  sinus  des  multiples  fX.  523),  et  vous  aurez 

/ . 3 sin3»  ro  3»in5»  , 35  3.5.»inT»  126  3. 5. 7. sin*  \ »in© 

D=(sin*-f- ^.7^3+^.  TT67 _Hi56’ lïT 

/ 1 sin3»  5 5.»in.5  , ai  3. 5. sin'.  . 84  3.5.7.rin»»\  sin 3© 

\.2'  a.3  +T6-  a. 4.5  G4’  à 4 b1. 7 a56’  a.4’6.8.9' / sini* 


.4.5  64’  4 4 *> -7  "T"  a5S’  a.4!.S'.8.g 

-,  f \ 3sins»  , 7 3. 5. sin'»  , 36  3,5  7 «in  50 

’*  \T6’a.4.5*3”64’  3.4. 6. 7 o56‘  2. 4.6. 8, 9 / 

/ 1 3.5.ûn'«  . 9 3.5.7. sin-« \ sin  7 © 

_”\64*  a. 4- 6. 7 ' a56*^  a.4-ÊT8.9/  siniv 

. f 1 3.5.7.sin»»\sin9© 

+l,S-MX5^>Kini’  ■ ' • 

Soit  a ==  2 5“  26',  la  série  devient 


<<  ü-  : ;•••>  s' 


D = 83871'. 7 a' sin©  — 596'. 492 sin 3©  -J-  n'^gsinS©' 

— o'.aGSsiny  © -f- o'.ooépingO  : . ; ' ; — 

on  voit  qu’il  suffit  de  quatre  fermes,  et  le  premier  est  le  seul  qui  exige 
quclqu’altenlion  aux  parties  proportionnelles. 

Pour  les  planètes  dont  l’inclinaison  est  le  plus  souvent  fort  au-dessous 
de  a3”,  pour  avoir  la  latitude  = D,  il  faut  moins  de  termes,  et  la  série 
converge  plus  rapidement  ; il  ea  est  de  même  pour  la  réduction. 
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8.  La  troisième  table  est  celle  de  l’angle  de  l'écliptique  avec  le  cercle 
de  déclinaison,  auquel  on  peut  substituer  l’angle  de  l'écliptique  avec 
le  parallèle;  ces  angles  étant  toujours  coiuplémeus  l'un  de  l’autre.  La 
formule  pour  l'angle  avec  le  cercle  de  déclinaison 

col  M = tang  a cos  O = tang  A'  ; 

alors  A'  * — 90*  — M sera  l'angle  du  parallèle,  ou  , ce  qui  revient  au 
même,  l'angle  de  position.  En  général  soit  (lig.  35)  S un  astre  quel- 
conque,  P le  pôle  de  l’équateur,  E celui  de  l’écliptique,  A"  l’angle 
de  position  = ESP  ; nous  aurons  (X.  223), 

A'=tang{C'(cot-jC-}-tang{C)sinÀ-l-rtang,iC,'(cot' JC'— tang'îC'JsiaaA 
4-  j tang’  ■jC'(cot5ïC'-f- tang1  jC')sin3A-f-  etc. 

= tang  (cot j A «f-tangj  A)  sin(go*  — >L) 

+ j tang*  y » (cot*  i C' — tang*  i C')  sin  3 (90* — L ) 

4-  j tang3  i ai  (col5)  A 4*  tang1  ; A)  sin  3(90*— L)  ; 

car  on  voit  dans  la  figure  que  l’angle  A =90' — longitude  ; que  C'=EP =», 
et  que  C'  = ES  = A.  Prolongez  ES  jusqu’au  point  O de  l'écliptique; 
vous  aurez  A = 90*;  cot  { A — tang  j A = tang 45"=  1 , L=  Q,  et  par 
conséquent 

A'  = atang1a»cosO  — jtang,j«cos30  + î langsiaicos50 

— •*  tang'  j»  COS7O  4-  etc. 

— 33*48'  1*.  iocos  O — ao'  3a’.o36  cos3©  4-  3 1". 8885  cos50 

— o'.9826cos7G  4-0-0Î3  cosg0  4-etc. 

Cette  formule  élégante  est  duc  à M.  de  Lagrange. 

L’angle  de  lecliptiquc  avec  le  méridien  aéra  donc  M = go* — A',  ou 

M=s=go* — a3*  48'  »'•  10  cosO  4-  20'  33*.o36cos3© 

— 3 1'. 8885  cos  5©  4*  o*.g8afi  cos  7©  — o*.o35  cos  g©; 

9.  Pour  une  table  des  déclinaisons  des  points  de  l'écliptique , qui 
aurait  pour  argument  l’ascension  droite  , la  formule  serait 

tang  D = tang  a sin  4\, 
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La  formule  de  l’angle  de  position  est 

tang  A'  = tang  et  cos  O . 

On  aura  donc  D==A%  quand  on  aura  sin  Al = cos  O — sinfgo*—  O) 
et  Al  = 90*  — O • La  table  de  D sera  donc  la  même  que  celle  de  A'  ; 
il  suffira  de  substituer  O = 90*  — H à l’argument  de  la  table , on  y 
trouvera  la  déclinaison  pour  Al.  Si  la  table  donne  M au  lieu  de  A', 
on  aura  la  distance  du  point  de  l’écliptique  au  pôle  de  l’équateur. 

10.  Pour  une  table  des  angles  M,  ayant  Al  pour  argument , la  for- 
mule est 

cos  M = sin  A'  = sin  et  cos  Al  : 
mais  sin  D = sin  et  sin  O ; 

donc  en  supposant  sin  O = cos  Al  ou  O = 90*  — Al , on  aura 
D = À'  = 90°  — M. 

Ainsi  une  table  suffira  pour  trouver  les  angles  des  différens  points  de 
l’écliptique  par  les  arcs  de  l’équateur,  ou  1a  déclinaison  par  ceux  de 
l’écliptique. 

On  pourrait  se  contenter  de  deux  tables  en  tout,  ainsi  qu'a  fait  Mayer, 
qui  n'a  donné  que  la  table  des  réductions  et  celle  des  déclinaisons  ; mais 
l’usage  en  serait  moins  commode  et  moins  direct.  On  en  fera  donc  trois 
auxquelles  on  donnera  pour  argument  la  longitude. 

Pour  les  faire  servir  quand  Al  sera  l'argument  connu,  on  prendra 

O = Al  -f-  90*  ou  O = Al  — 90“  ; 

ce  qui  revient  au  même,  car  à 180“  de  distance,  les  réductions  reviennent 
les  mêmes. 

Les  déclinaisons  reviennent  aussi  les  mêmes , mais  elles  changent  de 
signe  et  de  dénomination  ; et  pour  avoir  de  suite  les  déclinaisons  bo- 
réales des  180*  de  l’équateur,  on  prendra  pour  argument  l’ascension 
diminuée  de  90* , avec  laquelle  on  entrera  dans  la  table  de  l'angle  de 
position. 

Les  angles  reviennent  aussi  les  mêmes  pour  les  points  éloignés  de 
180”  ; on  diminuera  de  même  l’ascension  droite  donnée  de  90°  pour 
entrer  dans  la  table  des  déclinaisons,  et  l’on  y trouvera  de  suite  les 
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angles  de  position  comptés  vers  le  nord  dans  toute  rétendue  de  l'équa- 
teur, mais  comptés  vers  l’est  dans  le  premier  et  le  dernier  quart  de  l'as- 
cension droite , et  vers  l'ouest  dans  l’autre  moitié. 

! 

ii.  On  calculera  ces  tailles  de  degré  en  degré  de  l'argument,  par 
les  séries  données  ci-dessus.  On  pourra  les  éteudre  aux  minutes  par 
une  interpolation  facile , . j 

tang*i<*sina(Od-d©) — tang*  è ai  sin  a©= tang’  (ajsinrfQcos^aO-f-i/O). 

En  faisant  un  calcul  semblable  sur  chacun  des  termes  de  la  série,  et 
supposant  d O = t',  on  aura  pour  l’interpolation 

A (réduction)  = 5-".  1765  cos  (a©  -+-i')  — o".aa55  cos  a (a O + 1') 
-f-o". 00963  cosâ(©  -j-  1'); 

on  pourra  même  se  contenter  de 

5''.  1765  ços  a © — o''.,aa33  COS4©.' 

ta.  La  formule  de  déclinaison  dificrcntice  de  la  même  manière,' 
donnera 

A .D  = -f-  a4".  3gi  cos  (©  -f-  3o'')  — o''.  5ao5  cos  a (Q  -f-  5o")  , 
ou  ,+  a^'.^gi  cos  © — o",5ao5 co*  2©. 

1 La  série  de  l’angle  aura  pour  différence  finie 

A.  A"  = 24". 9236  sin  (©  -f-  3o")  — i"»^1  sin  3 (©  -f-  3o*) 

-1-  o". o463S  sin  5 (©  + 3o"). 

14.  La  variation  de  l'obliquité  de  l'écliptique,  qui  est  d’environ  5o'' 
par  siècle  , fait  que  ces  tables  auraient  sans  cesse  besoin  d’être  renou- 
velées. On  y ajoute  la  variation  pour  10  ou  100''  de  changement  dans 
l'obliquité , 

tang^»'— tang‘>=*  (tangï»'-4-tang4«)  (tang 4 «'  — tang i ar) 
sin  - (*' «4-  «)  sin  j («'  — a») sin  ~ A « sin  (*»  4- 

COS  i # COS  J •'  COS  | * COS  j fl/  COS*  i » C0s‘  { (*  4“ 

sin  5o*  sin  . 10  asin5</sini  1 ,43.55cosi  1 -43.33 

“ cos*i  i®.44'cos*i  i0.43'.35*  cos*i,.44.co**i..4ÔT' 

a sin  60*  tang  1 1* . 43' . 35" a sin  5o*  tang  £ (»  — rf») 

r*""  COS*  11°.  44'  COS*î® 

jsin  j4*tangi(4l'~^a')+asinj<faitang4(û) — .da*)tang*jo» 
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tangua»' — tang4;»  ==  (tang*  i»'-}- tang*;  «)  (tang1;»' — tang1  ; ») 

= (tang‘>-I-tang*». cjt;y. 

4 » i n î tang3  £ («  — rf») 


Ainsi  le  changement  de  la  réduction,  pour  une  diminution  de  ioo" 
dans  l'obliquité,  sera 


at".65x  sin  a©  — « i".8656sin40  : 
c'est  à peu  près  la  variation  pour  deux  cents  ans. 


i5.  Tang;»' — tang~» 


COI  J * COS  ; d 


sin- ri* 

coa i m cos  j (»  — </■»  ) 


Il  est  de  plus  aisé  de  voir  que  l'on  a ÿ(tang’ tang*;») 

= K tang  i «*'•—  langi  « ) C Ung‘  t»'  + tanS*  ï * + ‘ang  j » tang  j a') 

3.  a sin  J (»'—•)  tang1  j (*  — {du)  _ a sinüo'  tang’  {(.du) 

3 coi;  » coi cos’;(« — {du) 


la  variation  de  l'angle  sera  donc 

a»in;d»cnsQ  3sinjf/iïtang’  j(»  — £do)cos3©  , a lin  ;rf»tang<~»co»5Q 

cos  î u coi  J (u — du)  cos1  j (*  — J du  ) ’ cos1;* 

104".  5087 cos  Q — 4"4938  cos  3 Q -f-  o".  1892  cos  5©  — etc; 


i6.  La  série  qui  exprime  D donne  pour  la  variation  d’obliquité 

— du  cos  u (1  -f-  £ sin1»  -f-  sin4»  -f-  sin*»)  sin  © 

-f-  du  cos  u ( j sin*»  sin*»  -J-  — sin*»)  sin  3©, 

— du  cos  » ( sin4»  -f-  Voisin*»)  sin  5© 

-f-  du  cos»  (T^-sin*»)*^©. 


J’ai  mis , pour  abréger , » au  lieu  de  (»  — ; du)  : on  aura  ainsi 
. — 97". 80 sin  O •+-2".iS  sinôO  — o". 066  sin 5©  -+*o"-°°5 sin7©? 


17.  On  ajoute  encore  une  table  de  la  différence  des  méridiens  entre 
tous  les  lieux  remarquables;  celte  différence  est  exprimée  en  degrés  et 
en  tems  : par  lù , on  sait  quelle  est  la  constante  qu'il  faut  ajouter  aux 
époques , quand  on  veut  faire  servir  les  tables  pour'  un  méridien  autre 
a.  5i 
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que  celui  pour  lequel  elles  sont  calculées.  Ainsi , supposons  qu'on 
veuille  faire  servir  nos  tables  du  soleil  qui  sont  calculées,  pour  le  mé- 
ridien de  Paris , au  méridien  de  Greenwich  , qui  est  de  9'  ai"  de  tems 
à l’occident  de  Paris.  On  dira  : puisque  Greenwich  est  à l’occident  de 
Paris  de  9'.2t",  le  soleil  passe  à son  méridien  9'. ai"  après  avoir  passé 
à celui  de  Paris. 

Quand  il  est  midi  moyen  à Greenwich , il  est  midi  9'.  ai"  à celui  de 
Paris.  Si  je  veux  avoir  la  longitude  moyenne  du  soleil  pour  midi  de 
Greenwich,  il  faut  chercher  la  longitude  pour  o''9'ai"  tems  moyen  à Paris  : 
or  en  9'  ai"  le  soleil  avance  de  a3".  1 ; ainsi  un  astronome  de  Greenwich, 
qui  voudrait  adapter  à scs  usages  habituels  les  tables  calculées  pour  Paris, 
ajouterait  a3".i  à toutes  les  longitudes  moyennes  du  soleil. 

Rigoureusement  il  faudrait  faire  une  correction  de  même  genre  h 
la  longitude  du  périgée  ; mais  le  mouvement  pour  un  jour  étant  à peine 
sensible,  on  peut  négliger  ce  mouvement  pour  quelques  minutes.  On 
corrigerait  ainsi  toutes  les  quantités  moyennes  dont  le  mouvement  peut 
être  sensible  dans  l’intervalle  de  tems  égal  à la  différence  des  méridiens. 


18.  On  donne  encore  des  tables  delà  correction  du  midi  et  du  minuit 
conclu  des  hauteurs  correspondantes.  Nous  avons  vu  (XIX.)  les  différentes 
formes  qu’on  peut  donner  à ces  tables. 


19.  Une  planète  A,  circulant  autour  du  soleil , décrirait  une  ellipse, 
si  elle  n’éprouvait  d’autre  attraction  que  celle  du  soleil;  mais  s’il  existe  un 
autre  corps  qui  puisse  la  déplacer  d’une  quantité  AC((ig.34),  la  planète  se 
trouvera  hors  de  son  orbite  ( exorbitabit , c’est  de  là  qu’on  a formé  le 
root  exorbitant),  elle  sera  en  quelque  point  du  cercle  BCDEF.  Supposons 
quelle  soit  en  C , elle  paraîtra  déplacée  de  l’angle  CSA  , et  l’on  trouvera 


et 


, c AC  sin  A 

tang  S _ SA_ACco,A  : 


AC 

SX 


»in  A 


AC 

1 — vrr  cos  A 

OA 


s = “A  /ACV  sinaA 
\OA/sini  ' \SA/  «ma  1 


La  distance  au  soleil  sera  SC  au  lieu  de  SA  et  SC  = — — co- A . 

cos  S ' 

ou  SA^i  — ^ cos  A),  car  l’angle  S est  assez  petit  pour  que  son  cosinus 
diffère  très-peu  de  l’unité. 
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ao.  AC  est  proportionnel  à la  masse  de  la  planète  troublante  : or  on 
ne  connaît  pas  les  masses  de  toutes  les  planètes  ; on  n'a  donc  que  l’angle  A 
et  les  distances , c’est-à-dire,  on  ne  connaît  guère  que  la  forme  des 
équations  de  perturbation  ; on  est  souvent  encore  obligé  de  déterminer 
les  coefllciens  par  les  observations. 

Soit  O la  longitude  vraie  du  soleil,  M la  longitude  moyenne, 

O = M-{- équation  du  centre  -+•  les  différentes  perturbations, 

G = M-f-asin(M — Ÿ)-+-etc.  -f-  at  sin  A 4-/3  siuB-f- y sinC-f-  etc.' 
dO  =<iM-f-dasiu(M— 'i')-l-acos(M— Ÿ)d(M— •f')-l-asinA-f-jSsiuB 
4*  etc. 

L’observation,  comparée  au  calcul , donne  l’erreur  d O qni  doit  être  égale 
à la  somme  des  différentielles  et  des  perturbations  qui  composent  le 
second  membre  : toutes  les  différentielles  ont  un  facteur  tout  connu  ; 
il  en  est  de  même  des  perturbations. 

On  rassemblera  autant  d’observations  qu’il  y a d’inconnues,  et  l’éli- 
mination donnera  la  valeur  des  inconnues.  Ainsi  sept  observations  don- 
raient  sept  inconnues  ; mais  si  l’on  prend  ta  ou  i5oo  observations,  on 
pourra  réunir  en  une  seule  toutes  Us  équations  les  plus  propres  à déter- 
miner chacun  des  coefficiens,  et  l'on  aura  plus  d’exactitude.  C’est  ainsi 
que  j’ai  déterminé  les  masses  de  la  Lune,  de  Vénus  et  de  Mars  pour 
mes  tables  solaires.  11  y a d’autres  moyens  pour  connaître  les  masses 
de  Jupiter , de  Saturne  , et  généralement  des  planètes  qui  ont  dus  s a» 
tellitcs. 

ai.  Remarques  que  la  planète,  en  vertu  de  la  perturbation  produite 
par  une  autre  planète,  décrira  un  épicycle  dont  le  déférent  sera  l’orbite 
elliptique.  En  effet,  la  série  (19)  qui  exprime  la  perturbation  est  la  même 
que  nous  avons  trouvée  (XX.  a3)  ; mais  l’épicycle  nous  donne  aussi 
une  correction  AC  cos  A pour  le  rayon  vecteur.  Ainsi,  pour  trouver  le 
coefficient  AC  , il  suffit  de  multiplier  par  sin  1"  le  coefficient  en  se- 
condes de  l’inégalité  trouvée  par  l’observation.  J’ai  trouvé  que  le  coef- 
ficient de  l’équation  lunaire  est  7".  5,  d'où  résulte  pour  le  rayon  vecteur 
7''. 5 sin  i’'=  o.oooo3636i , et  ce  terme  est  en  effet  dans  mes  tables  ; 
mais  cette  manière  de  trouver  l’équation  du  rayon  vecteur  n’eu  donnera 
quelquefois  qu’une  partie.  Voyer.  pour  l’expression  complète  l’exposition 
du  Système  du  Monde  de  M.  Laplace, 
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33.  Un  élément  fort  important  des  tables  solaires , est  l'obliquité  de 
l'écliptique  qui  entre  dans  tous  les  calculs  astronomiques.  Nous  avons 
déjà  donné  (XVII.  1 3)  les  moyens  ,de  la  déterminer  à i ou  a"  près.- 
Pour  l'avoir  avec  tonte  l’exactitude  que  comporte  l’état  actuel  de  l'Astro- 
nomie, on  l’observera  avec  soin  vers  les  solstices  au  moyen  du  cercle 
répétiteur. 

Le  cas  le  plus  simple  serait  celui  où  le  solstice  arriverait  à midi  ; 
alors  il  suffirait  de  prendre  aux  environs  du  méridien , dix  ou  douze 
distances  du  soleil  au  zénit  avant  le  passage,  et  autant  après.  On  en 
conclurait  la  distance  zénitale  qui  aurait  lieu  à midi,  par  les  formules 
que  nous  donnerons  ci-après.  La  différence  entre  cette  distance  et  la 
hauteur  du  pôle,  dans  l'une  et  l'autre  saison,  serait  l’obliquité  qui 
avait  lieu  ce  jour-là  ; car  en  une  demi-heure  que  peuvent  durer  les  obser- 
vations , la  longitude  du  soleil  ne  changerait  guère  que  de  i'  { , et  la  dé- 
clinaison ne  varierait  pas  de  o",i , elle  serait  constamment  égale  à l’obli- 
quité même. 


aâ.  Mais  meme  par  ce  moyen,  on  n'aurait  encore  que  les  observations 
d’un  seul  jour,  et  l’on  aurait  à craindre  les  variations  inconnues  des 
réfractions , jointes  à l’erreur  possible  de  l’observation.  Pour  diminuer 
autant  que  possible  ces  erreurs,  on  fait  des  observations  pareilles  les 
huit  jours  qui  précèdent  le  solstice , et  les  huit  jours  qui  le  suivent. 
On  a chaque  jour  la  déclinaison  qui  avait  lieu  au  passage  par  le  mé- 
ridien ; mais  cette  déclinaison  est  trop  faible,  elle  a besoin  d’une  correc- 
tion facile  à calculer.  Entre  plusieurs  manières  on  peut  choisir  la  série 
suivante  , comme  la  plus  exacte  et  la  plus  sûre. 

sin  D ss  sin  a»  sin  O = sin  ai  cos  u , 

en  faisant 

n=go* — O , O — 90*,  ayo” — O , ou  enfin  0—370%  suivant  les  cas. 
Soit  D=  ( «u  — x ), 


tin  (« — r) sin  * cosx — tin  x cot  ot 


sin  a» 


sin* 


cos  x — sia  x cot  a = cos  u ; 


ou  bien 

I — 3 sin*  i x— 3 sin  i xcosi*cota>=  1 — \ + ^£4— rT.£sT6+ctc'> 
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ti 

• » . / U • U*  \ 

asiûjx  cos  J x 4-  a tang  a» sinâ  7 .r  = tang  &>  — — H-  — — • etc,  j. 


Comparant  cette  e'quation  à celle  que  nous  avons  résolue  (X.  226)  , 
nous  aurons 

a = tang  « , b = i tang  a,  (j  — ~ 4-  iL ) = tangaisin^u , 

x = 2 b — 3al>‘  + j ( 6<i-f-  io«3)i4  4~  etc. 

= 2 tang  ai  sin*  -j  « — a tang1»  sin4  j u 4-  4(  ï *f"  tang*  »)  tang3  u siu*  £ u 
— (6  tang  » -f-  10  tang3  a>)  tang4  a>  sîn*  j u 
+ (-^-f-24tang"»  + a8tang4<B)tangsasin,,-i« 

==  tanS«(^‘— i tang3»  (£— ^)+  T#tang3«n‘+  {tang3» . a‘ 

= ; tang  » . n*  — ÿj  tang  » ( 1 4-  3 tang*  ai)  u4 

4-  jfc  tang»  (i  4-  3o  tang*  a>  43  tang4  ai)  a*. 


Dans  cette  formule,  u et  x sont  exprimés  en  parties  du  rayon  ; pour  avoir 
x en  secondes,  il  faudrait  diviser  tout  le  second  membre  par  sin  i";  ou 
bien  il  faudrait  exprimer  u en  secondes,  avee  la  précaution  de  multiplier 
u"  par  sin*-1 1".  Mais  supposons  que  nous  voulions  faire  une  table  de  x 
pour  chaque  dixaine  de  minutes,  l’unité  d’intervalle , -au  lieu  d’étre  u, 
deviendra  io'.u=6oo''.a,  et  la  formule  sera 


(6oa*y  sin  i*  tang». n*  (6oo)>  lin3 1"  tanc  » , , - . _ . , 

~ — *-(*+*  «“g**)*. 

(600)*  «in5  1 * tanfi  *■ 


720 


— ( i 4*  5o  tang*  «4-45  tang4  »)  a*. 


Supposons  » — 23°  28',  nous  aurons 


x = o"37S84.  19  u* — 0.00000. 04181 .662  u4 

4*-  o’'ooooo  .00000 . 00G2 1 . 7635  a*  — etc.  ,‘ 

série  plus  que  suffisante  pour  les  observations  solsticiales  jusqu’à  i5*  de 
distance  du  solstice  ; le  troisième  terme  est  à peiue  de  j de  seconde. 
Ainsi  elle  donnerait  avec  autant  de  facilité  que  de  précision,  les  décli- 
naisons des  points  de  l’écliptique  depuis  78*  jusqu'à  90*.  Rien  n’empè- 
chcrait  d’ailleurs  d’ajouter  les  a*,  les  a1*  et  jusqu'aux  u‘4  par  notre  formule 
(X.  226). 

Par  cette  disposition , u devient  uu  nombre  abstrait  dont  l’unité  vantf 
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10'  de  degré,  et  pour  la  constructiou  de  la  table,  il  suffira  de  prendre 
pour  u successivement  tous  les  nombres  naturels  i , a , 5 , 4 , etc. 

Pour  tenir  compte  de  la  variation  de  l'écliptique,  il  suffira  de  prendre 
les  différences , soit  finies  , soit  infinitésimales  de  la  série  ; mais  il  suffira 
d’en  différentiel-  le  premier  terme  qui  donuera 

j i(Goo)*  sin  l'u’rinif»  x cot  » «in  du  _ s:  ri n da  x tin  i"  dm 

rin  » cos  » sin  » cos  » 

°"°79577-r> 


COSaJ* 


ccs’« 
x sin  a*  dm 


en  supposant  dw=  ioo",  et  x exprimé  en  minutes. 

Les  termes  de  la  table  de  dix  en  dix  minutes  de  distance  au  solstice  , 
auraient  d’abord  pour  seconde  différence  à peu  près  constante,  le  double 
du  premier  coefficient,  ou  o"-; 57 6838,  et  le  premier  terme  de  la  table 
sera  o”3;884 19.  Cette  remarque  donnerait  déjà  par  de  simples  additions , 
les  deux  premiers  degrés  de  la  table;  et  l’on  pourrait  calculer  le  reste 
de  degrés  en  degrés  parla  formule,  et  remplir  leslacuucs  par  interpolation, 
en  conservant  la  même  différence  seconde.  La  colonne  de  variation  pour 
1 00"  de  diminution,  sc  calculerait  par  la  formule  o. 00796X.  Les  loga- 
rithmes constans  pour  la  table  seraient  9. 5784680  pour  le  premier  terme, 
5.6215489  pour  le  second,  et  — ao-f- 7.7956253  pour  le  troisième. 

C’est  ainsi  que  j’ai  calculé  la  Table  (V)  qu’on  trouvera  à la  fin  de 
ce  Chapitre. 

On  aura  donc  ainsi  chaque  jour  , avec  la  plus  grande  facilité  et  avec 
une  précision  bien  supérieure  à celle  des  meilleures  observations,  ce  qu’il 
faut  ajouter  à la  déclinaison  observée  à midi , pour  en  conclure  l'obli- 
quité. Les  Ephémérides  donnent  la  longitude,  l'ascension  droite  et  la 
déclinaison  du  soleil  avec  une  précision  plus  que  suffisante  pour  calculer 
une  correction  toujours  fort  petite. 

24.  11  nous  reste  à déterminer  celles  qu'exigent  les  distances  zénitales 
observées  un  peu  avant  ou  après  le  passage  au  méridien. 

Le  triangle  ZPS  douue 

cos  ZS  =s  cos  PZ  cos  PS  -f-  sin  PZ  sin  PS  cos  P 
cos  N = sin  H sin  D -f-  cos  H cos  D cos  P 
= cos  (II — D)  — 3 sin*  j P cos  H cos  D 
= cos  M — 2 cos  H cos  D siu*  jP 
2sini(N — M)  sinÿ(N-f-M)  = 2 cos  II  cos  D sin'j  P; 
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M = H — D est  la  distance  méridienne  au  ïénit  ; ainsi  N — M = x est 
la  correction  que  nous  cherchons;  il  en  résulte  N = M -f-x  et 

2 sin  - x sin  j (M-f-M+x)  ss  2 sin  j x sin 
= a sin  jx  cos  ^x  sin  M-f-asin*  j xcos  M=  i cos  H co*  D sin*  ÿP., 
et 

2 sin  ^ x cos  ;ï+2  sin*  j x cot  M = 2 f — M — Ism*  - P=apsm*  j P. 
Nous  aurions  pu  éliminer  M = (N — x)  , et  nous  aurions  eu 


• . > • , , . »r  /cos  H cm  D\  . . . _ 

a sin  jxcos  jx — 2 sin’-jx  cot  N = a f — — J sin'-j  P. 


Nous  aurions  pu  nous  arrêter  à 


. . a cos  H cos  D sin*  î P 

2 sin  i x = r 

a cos  H cos  D sin*  r P 
OU  sin  HN+M)  sin  t'“* 


Cette  dernière  formule  serait  même  préférable  si  l’on  n’avait  qu’une  senle 

réduction  à calculer;  on  ferait  d'abord  x'=  - c°*  H ~ = ansin*  jP, 

’ sin  Mimi  ' » ’ 

. » a cos  HcosDiin’ï  P . , , , , , 

purs  x=  - — , , ...  et  dans  ce  second  calcul , on  n aurait  que 
r ail  am(M-4-£x)'  ' n 

peu  de  chose  à changer  au  log  de  sinM  pour  le  transformer  en  celui  de 
sin  (M+-;x'). 

La  seconde  équation  suppose  N connu , et  l’on  ne  connaît  que  la 
somme  des  N observés  dans  un  même  jour;  ainsi  j’ai  préféré  la  formule 
qui  dépend  de  M,  que  l’on  connaît  toujours  à quelques  secondes  près. 


a5.  Si  nous  comparons  cette  formule  à celle  que  nous  avons  donnée 
(X.  226),  nous  aurons 

x = 26  — 2è*a-f*4(  j H- fl*)  b3  — etc. , o=cot  M , bxsp  siu’  j P , 
et  partant  , 

x sin  i''=2/7sin*jP — 2^* cot  M siu^P-f-/,  ( j-f-  cot*M)  /Psin'  jP — etc.- 

Ce  dernier  terme  est  presque  toujours  insensible , le  second  est  même 
fort  petit. 
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aG.  Quand  on  se  propose  de  faire  une  longue  suite  d'oLservation» 
d'une  même  étoile  , par  exemple  , pour  en  conclure  la  hauteur  du  pôle , 
ou  n'a  rien  de  mieux  à faire  que  de  construire  sur  cette  formule  une 
table  où  l’on  prend  à vue  la  correction  dont  on  peut  réunir  tous  les  termes 
en  un  seul , parce  qu'ils  n'ont  tous  qu'une  même  variable,  qui  est  l'angle 
polaire  P.  C’est  le  parti  que  j’ai  pris  dans  la  mesure  de  la  méridienne  , et 
j'ai  donné  les  moyens  d’abréger  autant  que  possible  le  calcul  de  ces 
tables  ( voyez  Base  de  Système  métrique,  tome  II , page  Ces  tables 
peuvent  servir  pendant  une  année  entière,  et  même  davantage  , parce 
que  les  variations  de  la  [déclinaison  sont  fort  petites.  En  effet , en 
différenliant  la  formule  par  rapport  à D,  j’ai  prouvé  ( ibid. , page  20a  ) 

, dl)  »in  x cos  II 

que  1 erreur  dx  ~ — .t-t-.,, — _rr. 

* cos  Usai  (tt  — D) 

L'cfTct  de  l’erreur  qu’on  peut  commettre  sur  la  latitude  a pour  expres- 

, — t/H  sin  x cos  D 

sion  dx  — .s  . /**  t~v\ * 
cos  H sin  (H  — D) 

L’erreur  provcnantdel’anglc  horaire  a pour  valeur  dxzzzdP  sinxcotjP. 

Les  P sont  de  signe  différent  avant  et  après  le  passage  au  méridien  ; 
ainsi  quand  on  a un  nombre  égal  d'observations  avant  et  après  le  passage, 
et  qu  elles  sont  sensiblement  à la  même  distance  du  méridien,  les  erreurs 
de  la  pendule  se  compensent  presque  parfaitement. 


37.  Si  c’est  une  planète  qu'on  observe , les  variations  de  la  décli- 
naison rendent  impossible  la  construction  d'une  table  particulière.  11 
faut  autant  de  tables  qu'il  y a de  variables  dans  la  formule  , c'est-à-dire 
deux  pour  chaque  terme,  et  la  moitié  de  ces  tables  ne  peut  même  servir 
que  pour  une  latitude  donnée. 

On  fait  donc  une  table  pour(^T)  , une  pour  une  enfin 


pour  ^ ^ ; mais  cette  dernière  est  inutile , même  pour  le  soleil  ; elle 

ne  servirait  que  pour  la  lune.  Ces  premières  tables  sont  générales. 

On  fait  une  table  une  aul<*c  de  cot(H — D), 

et  si  l'on  vent  une  troisième  de  [j-J-  col* (H — D)]  « 

Toutes  ces  tables  sont  très-faciles  à construire.  Nous  les  donnerons  à la 
la  fin  du  chapitre,  avec  un  exemple  pour  en  montrer  l’usage.  Pour  cha- 
cune des  observations , on  prend  dans  les  trois  premières  tables  les  trois 
nombres  a,  a',  d’  qui  ne  dépendent  que  de  l'angle  horaire;  ensuite  , 

avec 
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avec  la  déclinaison  de  l'astre  pour  l'instant  du  passage  au  méridien  , 
on  prend  dans  les  trois  autres  tables  les  trois  facteurs  «t  la 

correction  x est  alors 

*=A/+  K'f  + A"f‘, 

A , A',  A"  e'tant  les  sommes  des  nombres  a , at,  a"  pris  dans  les  tables.' 

Nous  parlerons  pins  loin  du  changement  de  déclinaison  dans  l'inter- 
valle des  observations. 

38.  Quand  ces  facteurs  varient  lentement , au  beu  de  les  donner  en 
nombres  , on  en  donne  les  logarithmes  , ce  qui  facilite  le  calcul  de  x. 
Quand  ils  varient  rapidement,  comme  auprès  du  zénit,  quand  (II — D) 
est  un  arc  fort  petit,  on  ne  peut  donner  que  les  nombres,  et  même 
alors  les  tables  perdent  tous  leurs  avantages  ; d'ailleurs  on  n’observe 
guère  les  étoiles  près  du  zénit,  et  les  planètes  n'en  approchent  jamais 
assez  pour  qu’on  ait  besoin  de  recourir  aux  nombres.  Ainsi  pour  le 
soleil , pendant  toute  l’année,  je  m’en  suis  toujours  tenu  à l’usage  des 
logarithmes  pour  y et  f.  C’est  ainsi  que  j’ai  calculé  mes  observations  des 
équinoxes  et  des  deux  solstices  pour  mes  tables  du  soleil. 

ag.  Voilà  tout  ce  que  j'ai  imaginé  de  mieux  pour  faciliter  des  calculs 
qui  reviennent  si  fréquemment  dans  l'usage  de  l'astronomie  depuis  que 
les  cercles  répétiteurs  se  sont  multipliés.  J’avais  essayé  de  transformer 
la  série  ; mais  il  m’avait  semblé  qu'il  n’y  avait  qu’à  perdre  à ces  chan- 
gemens  , que  les  tables  devenaient  plus  longues  à construire,  sans  abré- 
ger le  calcul  des  observations.  M.  Carlini  en  a jugé  autrement  ; je  vais 
exposer  les  changemens  qu’il  a faits  à ma  formule,  pour  qu’on  puisse 
choisir  ce  qu’on  jugera  plus  avantageux. 

On  a généralement 

sin  a=  a-  ^ — etc-  (x-  5,7)- 

On  en  conclut 

sm*A  = A*  — -3  + 45 

• sin4  A = A4  — 
sin'A  sa  A* 

a. 


5a 
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Soit  A c=  i P,  ma  formule  devient 


*A • + &-% 

i . m.  . . , 4 cot  M p*A* 

-f-  a cot  M.p*A4  — — 

r 103 

— 4 (j+  cot*M  ) psA* 

ar=  — a^.A*+a(i^-f-^*co»M)  A«— 4(^4-  -f-  £-+-/>5cot*M)  A‘. 

Soit  A = j P = a—  (7>5  sin  1 ")a;  mettons  cette  valeur 

pour  A dans  notre  formule 

x sin  1 " = — a (l5^n  1 ) p ■«*  4-  a ( i p+p1  cot  M)  (’5  a4 

- < (é + 'HS5 +?+ f «•  »>)  (^7-. 

x = — 3(7,5)*  sin  i''7).u,4-a(7,5)‘sin’  1"  ((;>-{-/>* cot  M)a< 

- 4 (p  + £l^rL  + i + P3  cot*  M)  (7,5)*  sin5  a* 

= — dl  ooo5/,54 1 55/>«*-f-o . 00000 . 00000 .00721 . jo ç.a* 

- 0 . 00000 . 00000 . 00000 . 00000 . 1 906  8r.  «*. 


Pour  diminuer  ce  nombre  de  zéros,  je  divise  n par  1000,  et  l'équation 
devient 


• *=-545.4155 p (—:)'+  o ■ 73  j . O?  o . 00190688/-  (j±^\ 

tou  n’aura  donc  qu’à  faire  des  tables  de  log  de  545. 4>5 Bp  , 0.721 107, 
0.00190688/-;  il  suliira  d'ajouter  à ces  log  ceux  de 


% 2 (—Y,  Y, 

\IOOO / \>  CGC/  \iooo/ 


et  l'on  aura  la  correction.  L'embarras  est  d’avoir  les  a*,  a*,  a*  en  nombres 
pour  chaque  observation. 

TU.  Carlini  a préféré  d'exprimer  les  angles  horaires  en  minutes  et 
décimales.  Pour  retrouver  sa  formule,  il  suffit  de  multiplier  le  premier 
facteur  par  (60)’,  le  second  par  (6o)4  et  le  troisième  par  (60)*.  Nous 
aurons  ainsi,  a étant  le  nombre  de  minutes  de  l’ongle  horaire. 
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■*  = — i96-54948p(^)  + 0-09345456(ïP  + P cot  M)(^) 
—0.00008.8967  (|5- 4-  f-“—  + f + p*  col'M)  (^) . 

M.  Carlini  a omis  dans  le  troisième  coefficient,  le  terme  ^ , qui  à la 

vérité  est  toujours  insensible  , p%  ne  peut  valoir  que  par  le  facteur  cot‘M; 
dans  le  premier  terme  , il  a mis  1 .9634648 p.a'. 


3o.  Si  nous  comparons  cette  formule  à la  mienne  , nous  verrons 
d'abord  que  les  cocfficiens  étant  beaucoup  moins  simples  , la  construc- 
tion des  tables  en  sera  d’autant  plus  longue,  que  ces  coefficiens  étant  plus 
forts , la  série  sera  un  peu  moins  convergente. 


■ut  t a sin*  ; P a sin*  5 P 4 «n*  1 P 

Ma  formule  suppose  les  tables  des  termes  — : — j — , —,  — : — — ; 

rr  «ni  am  sim 

mais  ils  sont  faciles  à calculer  ; les  tables  seront  toujours  moius  étendues. 

La  formule  de  M.  Carlini  suppose  des  tables  des  carrés  et  des  cubes  ; 
il  existe  en  effet  de  ces  tables  pour  les  mille  premiers  nombres  et  même 
pour  les  dix  mille  , mais  ces  tables  sont  rares  et  bien  plus  volumineuses 
que  celle  de  mes  trois  sinus  ; les  recherches  y sont  plus  longues.  Eu 
appliquant  les  trois  manières  au  même  exemple,  il  m’a  paru  que  la  pre^ 
mière  formule  avait  tout  l'avantage. 


3i.  Les  tables  *.-  , etc.  sont  générales  et  servent,  quelle  que  soit 

la  déclinaison  et  la  hauteur  du  pôle.  Les  tables  des  carrés  et  des  cube* 
ont  le  même  avantage. 

Les  tables  des  facteurs 


(cosHcosT)^  /cos  H roi  Dy 

«n  (H — D)/  ’ vin  (H— D)/ 


col  (H — D) , 


r\  1 . ni  —,  /co«Hrosn\’ 

( j-f-  COt  (II  D) 


ou  de  leurs  logarithmes , ne  peuvent  servir  qne  pour  une  seule  hauteur 
du  pôle.  Ainsi  tout  astronome  possesseur  d'un  cercle  multiplicateur , 
doit  se  faire  une  table  pour  son  usage  particulier.  Quand  ces  tables 
cessent  d’être  commodes,  c’est-à-dire  près  du  zénit  où  l’on  n’observe 
guère , il  n'en  coûte  pas  beaucoup  pour  calculer  mes  trois  coefficierts 
qui  se  déduiseut  facilement  les  uns  des  autres  et  qui  soûl  sensiblement 
cous  tans  pour  un  même  jour  d’observations. 
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Celte  remarque  csl  vraie  pour  toutes  les  planètes,  et  même  pour  le 
soleil  vers  les  solstices  ; mais  vers  les  équinoxes  où  le  changement  en 
déclinaison  est  d'environ  1'  par  heure  ou  de  j"  par  minute,  on  ne  peut 
guère  supposer  la  déclinaison  constante  et  telle  qu’elle  est  h midi , 
excepté  dans  le  cas  où  les  observations  sont  en  même  nombre  et  à 
même  distance  angulaire  de  part  et  d’autre  du  méridien.  Quand  le  nombre 
est  inégal  ou  que  les  angles  horaires  sont  trop  différens,  on  doit  y appli- 
quer une  correction  dont  il  faut,  trouver  la  formule. 


5a.  Nous  avons  calculé  la  réduction  en  supposant  l'astre  en  À à la 
distance  polaire  PA  = (H — D ) (fig.  55)  ; nous  aurions  dù  calculer  en 
le  supposautàla  distance  PB  = (H — D')=(H  — D-f-  dD)  ; il  en  résulte 
pour  chacune  de  nos  réductions , une  erreur  (a6) 


dx  = 


dD> 


: co«  H 


<JD 


fin  x sin 


PZ 


dD  sin  x sin  A 


’ co."  D fin  (H — D)  sin(H — D)  sin  PA  tin(H — D)  sin  P 

ntfDrnaHrosHcnsDsin’ïP  a^O  rn«’H  sin* } P flrfD  cos'H  sin'£Pcos*4  P 
— cos  O un  (H— D)  *ni(k  -D)  sin*  (H — D)  sin*  (H— D)  eus*  i P 

i </D  cos’  H sin’P  . m /cos  H fin  P\*  , jr.  • . . 

~ sin*  (H — D)  coaJ  { P = i*>  (.-,0(11-15))  = i A 


toujours  insensible,  parce  que  A est  toujours  fort  petit;  x sera  donc 
exact. 


35.  Mais  la  distance  zénitale  que  nous  avons  supposée  ZA,  était  véri- 
tablement ZB.  Menons  BC  perpendiculaire  sur  le  prolongement  de  ZA, 
AC  sera  sensiblement = ZB — ZA;  or  ACa=ABcos  A=dDcos  A=c/D, 
sans  erreur  sensible. 

La  distance  observée  était  ZB.  Soit  x la  réduction,  la  distance  méri- 
dienne sera 

ZB  — x = Z A -+-  c/D  — x — H — D-f-dD  — x; 

ainsi , outre  la  réduction  x , chacune  de  nos  distances  observées  a besoin 
d’une  correction  dD.  Soit  J' le  mouvement  de  déclinaison  vers  le  pôle 
boréal  en  une  minute  de  tems,  aj  sera  le  mouvement  pour  l’angle  a, 
exprimé  en  minutes  de  tems  ; ainsi  J1  devra  être  multiplié  par  la  somme 
des  angles  horaires.  Mais  ces  angles  changent  de  signe  au  passage  par  le 

TE  — en  J1 

méridien  ; d’où  résulte  pour  correction  moyenne  -J-  — — , E étant 

la  somme  des  angles  horaires  à l’est,  et  O la  somme  des  angles  à l’ouest  ; 


- - 
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en  supposant , comme  dans  )a  figure,  quel’astre  monte  vers  le  pôle  boréal, 
(E — O) J sera  la  correction  de  la  somme  des  distances  observées, 

-f-  ^ -—■  -?  ^ ^ sera  la  correction  moyenne  pour  la  moyenne  entre  toutes 

les  distances  observées.  Si  O était  plus  grand  que  E , ou  si  l’astre  s’ap- 
prochait du  pôle  austral,  la  correction  serait  de  signe  contraire,  à moins 
que  ces  deux  changemens  n’eussent  lieu  tout  à la  fois,  n est , comme 
on  voit , le  nombre  des  observations. 

La  correction  due  à la  variation  de  déclinaison  sera  donc 


+ ;(E-0), 

formule  qui  suppose  que  l’astre  s’approche  da  pôle  boréal , ce  qui  a 
lieu  pour  le  soleil , depuis  le  solstice  d'hiver  jusqu’au  solstice  d'été. 
Pendant  les  six  autres  mois , la  correction  aurait  le  signe  — . 

Le  jour  du  solstice  il  se  pourrait  que  <f  changeât  de  signe  pendant 
le  cours  des  observations;  mais  J*  serait  si  peu  de  chose,  qu’on  pour- 
rait se  dispenser  de  la  correction. 

34-  Quand  on  a corrigé  de  cette  manière  la  distance  zénitalc  du  soleil 
par  une  observation  faite  vers  l'équinoxe,  on  en  conclut  la  déclinaison 
du  soleil.  Or 

. ^ _ v»  « . - sinD 

tm  D = a»  sin  O , d ou  sin  Q = — — . 

1 >1(1  A* 


La  déclinaison  étant  petite , on  a la  longitude  vraie  du  soleil  avec  exac- 
titude , quand  même  on  commettrait  une  petite  erreur  sur  l’obliquité. 
On  compare  cette  longitude  vraie  â celle  des  tables  ; la  différence  est 
l’erreur  des  tables  , c’est-à-dire  l'erreur  de  la  longitude  moyenne.  Mais 
pour  éluder  ou  diminuer  les  erreurs  de  l'observation  , on  observe  ainsi  le 
soleil  pendant  les  dix  jours  qui  précèdent  et  qui  suivent  l'équinoxe;  on 
a donc  quinze  ou  vingt  fois  l’erreur  des  tables  du  soleil  ; on  prend  la 
moyenne  ; on  a donc  l’erreur  de  la  longitude  moyenne  des  tables,  indé- 
pendante de  l’erreur  qu’on  a pu  commettre  sur  l’obliquité.  En  effet , 
différentions  la  formule,  nous  aurons 


rfO  = — 


dm  <in  D CO»  m 
•in’ «cos  O 


dm  cot#sinw  sin  O 
sin  » cos  Q 


dm  COt  ù>  tang  © . 


Or  sin  D et  tang  O changent  de  signe  au  passage  par  l’équateur  ; ainsi 
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les  erreurs  seront  de  signe  contraire  et  se  compenseront  presqu’en- 
tièrement. 

Mais  un  équinoxe  ne  Suffit  pas  ; car  soit  N la  distance  xénitale  observée , 

pj  — H — D,  on  en  conclut  D = H — N;  donc  <TÙ  = d(R — N).  Mais 

. _ sin  D j 

siq  O = r — r i donc  . » 

sin  a ' 

c/D  cos  T)  d (H— -N  )co»  I> </Hco»D  1 

smw  cos  O sintico»©  sin«co»Q* 

Ainsi  les  longitudes  tirées  de  l’observation  sont  affectées  de  l’erreur  dR  ; 
mais  cette  erreur  est  divisée  par  cos  O.  Or  à l'équinoxe  suivant,  la  lon- 
gitude sera  devenue  ( i8o“-(-  O),  le  cosinus  et  l'effet  de  l'erreur  change- 
ront de  signe , et  comme  dR  sera  le  même  de  part  et  d'autre  , les  deux 

i j w/H  co*  D 

erreurs  se  compenseront.  La  différence  des  deux  erreurs  sera  — — 

■ — fffti  à fort  peu  près,  ou  dll  = i dQ  sin  a). 

*m  » 

55.  Ayant  ainsi  comparé  quatre  équinoxes , deux  d’automne  et  deux 
de  printems,  j'ai  trouvé  que  les  longitudes  moyennes  que  j’avais  établies 
par  d’autres  moyens , n’avaient  pas  besoin  de  correction  qui  allât  à i", 
et  j’en  conclus  que  ma  latitude  était  connue  aussi  bien  que  je  pusse 
le  desirer,  puisque  dR  était  plus  petit  que  a"  sin  ai,  ou  o’',a. 

Ce  n’est  pas  tout  encore  ; les  longitudes  moyennes  étant  bien  connues , 
les  élémens  elliptiques  et  les  perturbations  bien  vérifiées  d’ailleurs,  les 
longitudes  vraies  sont  également  bonnes , ainsi  que  les  ascensions  droites, 
puisque  l'obliquité  est  vérifiée. 

Avec  les  ascensions  droites  du  soleil,  on  peut  vérifier  les  ascensions 
droites  dés  étoiles  auxquelles  on  a comparé  le  soleil  vers  les  mêmes 
équinoxes  ; et  avec  les  ascensions  droites  de  ces  étoiles  , ou  peut  avoir 
celles  de  toutes  les  autres  en  les  comparant  chacune  à leur  tour  avec  les 
étoiles  bien  connues,  à leurs  passages  au  méridien. 

56.  Cette  méthode  est  encore  iudépendante  des  réfractions.  Les  ré- 
fractions peuvent  causer  une  erreur  éN  sur  la  distance  au  zénit. 
Cette  erreur  revient  la  même  à l’équinoxe  suivant  ; comme  l’erreur  dR  , 
elle  est  divisée  par  eos  O ; elle  change  de  signe  , et  il  se  produit  une 
compensation  : nouvelle  raison  pour  réunir  les  équinoxes  d’automne  à 
ceux  du  printems. 
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C’est  ainsi  qu'en  variant  les  procédés  et  les  vérifiant  les  uns  par  les 
autres,  nous  avons  pu,  à force  d’essais  et  de  travail  , amener  les  tables 
solaires  et  les  réfractions  à l'exactitude  dont  elles  jouissent  maintenant. 
Mais  pour  que  celte  précision  des  tables  soit  durable,  il  faut  une  con- 
naissance exacte  du  mouvement  moyen.  Pour  avoir  ce  mouvement , j'ai 
déterminé  l'époque  de  la  longitude  moyenne  en  1803  et  en  175a  , sépa- 
rément. Pour  cette  seconde  domination , je  me  suis  servi  de  sept  cents 
observations  de  Bradlcy  , qnc  j'ai  calculées  avec  soin.  La  comparaison 
des  deux  époques  m'a  donné  le  mouvement  eu  5o  aus,  d'où  j’ai  conclu 
celui  de  cent  ans,  tel  qu'il  est  dans  les  tables. 

37.  Mais  ce  mouvement  est  un  mouvement  rapporté  à l’équinoxe 
mobile  ; il  renferme  la  précession  des  équinoxes.  Si  la  précession  est 
de  5o",  1 par  an  , nous  connaîtrons  le  mouvement  sidéral  du  soleil;  mais 
s'il  existe  encore  une  petite  incertitude  sur  cet  élément,  la  même  incer- 
titude aura  lieu  sur  le  mouvement  sidéral  du  soleil  et  sur  tous  les  mouvez 
mens  des  planètes  qu’ou  en  déduirait  par  la  loi  de  Kepler;  ou  si  l’on 
observait  ces  mouvemens,  l'incertitude  tomberait  sur  les  grands  axes  des 
ellipses  planétaires  II  est  donc  possible  qu'il  y ait  une  petite  erreur  sur  le 
mouvement  séculaire  du  soleil.  Nos  successeurs  éclairciront  ce  point  ; 
en  atteudant  , ce  qui  peut  nous  rassurer,  c'est  qu'ayant  déterminé  la 
précession  par  les  étoiles  observées  à /to  ou  5o  aus  d’intervalle,  j'ai 
trouvé'la  même  correction  pour  la  précession  et  pour  le  mouvement  tro- 
pique du  soleil.  Le  mouvement  séculaire  bien  déterminé , ou  en  conclut 
la  durée  moyenne  de  l'année  ; je  dis  moyenne,  car  les  inégalités  pla- 
nétaires, le  mouvement  de  l’apogée  qui  fait  que  l’équation  du  centre 
n’est  jamais  la  même  à deux  équinoxes  de  suite,  fout  que  l'auncc  vraie 
peut  être  un  peu  plus  longue  ou  plus  courte. 

Différentes  espèces  d'année,’-. 

38.  Pendant  long  - têtus  les  astronomes  ont  déterminé  la  longueur 
de  l’année  par  la  comparaison  des  équinoxes.  Mais  pour  avoir  de  cette 
manière  la  longueur  de  l'année  moyenne,  il  faudrait  que  dans  les  équi- 
noxes comparés,  l'équation  du  centre  et  les  équations  planétaires  fussent 
exactement  les  mêmes , ce  qui  est  impossible  , puisque  l'excentricité 

.est  variai)]  e , que  l'apogée  change  continuellement  de  place,  et  que  les 
perturbations  dépendent  d argument  qui  n’ont  pas  une  période  annuelle. 
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On  peut  à la  vérité  tenir  compte  de  toutes  ces  différences,  et  en  cor- 
riger l’intervalle  entre  les  deux  observations.  On  trouve  un  exemple  de 
ces  calculs  dans  l’Astronomie  de  Lalande  ; mais  j’ai  suivi  une  autre 
route  qui  conduit  au  même  but  avec  plus  de  certitude  et  de  facilité. 

5^.  Par  les  équations  de  condition  dont  j’ai  donné  une  idée  (ao), 
on  détermine  deux  époques  de  longitude  moyenne  , les  plus  distantes 
que  l’on  peut.  Supposons  que  l'intervalle  "soit  de  cent  ans,  la  compa- 
raison donne  le  mouvement  pour  cent  ans , ou  565 2 5 jours. 

Au  lieu  de  chercher  séparément  les  deux  époques,  on  peut  intro- 
duire dans  les  équations  de  condition  une  indéterminée  qui  sera  la 
correction  du  mouvement  annuel  ou  séculaire  à volonté. 

Par  la  première  de  ces  deux  méthodes , j’ai  trouvé  qu’en  565a5  jours 
le  soleil  décrit  i20OJ.0*.45'.45";  par  des  calculs  antérieurs,  j’avais 
trouvé  i20oJ'.o,.45'.54''  ; La  Caille,  i200/.0,.45'.55",6  ; Mayer, 
i200'f.0’.46'.25,'j  Lalande,  i20o-r.o*.46'.o’'.  Ces  derniers  mouvemens 
sont  certainement  trop  forts;  celui  que  j’ai  trouve  en  dernier  lieu  pour- 
rait être  trop  faible  de  quelques  secondes,  mais  c’est  celui  qui  m’a  para 
s’accorder  mieux  avec  les  observations  de  Bradlcy  , celles  de  Maskelyne 
et  les  miennes;  ainsi  je  m’y  tiens  pour  le  présent,  sans  assurer  qu’il 
n’ait  pas  besoin  d’une  légère  correction.  M.  de  Zach,  dans  scs  dernières 
tables  solaires,  fait  le  mouvement  séculaire  de  3"  plus  fort  que  moi, 
et  c’est  presque  la  seule  différence  qui  se  trouve  entre  nos  tables.  Il 
n’a  pas  dit  d’après  quelles  observations  il  s’était  déterminé. 

Pour  déduire  de  ces  mouvemens  la  longueur  de  l’année  , je  dis  : 

i3oo'.o*.45'.45"  : i20o/  ::  565a5i  : 365a5 — x , 

36525  — x sera  le  nombre  de  jours  contenus  dans  cent  années 
moyennes  : 

„rr  r 365a5  X 1 aoc/  _ 3S5a5  X iaoo-r.o*.45'.45' — 365a5  X 1 aoo-r 

565a5 “ » — j -aoo/ . 0. . 45’ ; x iaoo'.o'.45'.4‘>* 

365a5  X ifl' .45* 365a5  X 3745* 365a5  x 54g 365a5  x 61 

i3ooj,.o*.45'.45’  199(103745"  35930549  — 388006 1 

= = o.77S6o34o6516. 

Cent  années  moyennes  valent  donc  365a4', 326396595684,  et  l'année 
sera  de  565>, 242264  à fort  peu  près,  ou  de  365 J . 5*> . 48' , 5 1 ”,6.  Chaque 

seconde 
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seconde  de  plus  sur  le  mouvement  séculaire  diminuerait  l'annce  de 
<>"24-5  environ  ; ainsi,  d’après  M.  de  Aacli , l'année  serait  de  565^.5*“ 
43 ■ , presque;  suivant  mes  anciennes  recherches , ou  n'aurait  que 

49", 4;  suivant  La  Caille,  41 ) , et  suivant  Lalande,  47">yâ- 

40.  Telle  serait  donc  l'année  qu’on  devrait  appeler  équinoxiale,  et 
que  par  un  ancien  usage  on  nomme  tropique,  parce  que  les  premiers 
astronomes  l'avaient  conclue  du  retour  du  soleil  au  même  tropique.  , 

41.  La  fraction  de  jour  est  assez  incommode  ; quand  elle  était 
moins  connue,  on  l'avait  estimée  de  6U  en  nombre  rond.  Hipparque 
cependant  en  retranchait  déjà  un  de  jour,  et  la  réduisait  à ô1' .55'.  12"; 
ce  qui  n’empêcha  pas  que  Jules-César,  en  réformant  le  calendrier,  ne 
la  supposât  de  6h.  Ainsi,  dans  le  calendrier  Julien,  l'année  était  de 
565  5;  ou  faisait  alternativement  trois  années  de  365  jours  , et  une  de 
366  qu'on  appelait  bissextile  (Voyez  le  chapitre  du  calendrier).  Cette 
année,  la  plus  commode  de  toutes,  avait  pourtant  un  léger  inconvénient; 
c'est  que  le  jour  de  l'équinoxe  devait  répondre  successivement  à tous 
les  jours  de  l'année,  en  rétrogradant. 

4a.  Pour  corriger  ce  défaut  et  rendre  l’équinoxe  plus  stable,  on 
supprime  le  jour  intercalaire  dans  les  années  séculaires  trois  fois  de 
'suite,  et  la  quatrième  seule  compte  566  jours  : par  là  400  ans  » al1 
lieu  de  valoir  146100  jours,  n’en  valent  que  146097,  ce  qui  suppose 
une  année  de  565i,a425,  ou  de  565i. 5,,.49,• 1 2" , c’est-à-dire  trop  longue 
de  20"  presque  ; mais  cette  erreur  ne  peut  déplacer  l’équinoxe  que  d’uu 
jour  en  4520  ans.  On  la  réduirait  presqu'a  rien  en  supprimant  une  bis- 
sextile tous  les  4000  ans.  Cette  année,  qui  s’appelle  Grégorienne,  est 
adoptée  aujourd’hui  par  toutes  les  nations  civilisées  de  l’Europe,  à l’ex- 
ception de  la  Russie,  qui  a conservé  l’année  Julicunc. 

45.  Nos  tables  sont  calculées  sur.  l’année  Grégorienne  , laquelle  étant 
de  365  jours  dans  les  années  communes  et  de  566  pour  les  années 
bissextiles,  fait  que  l’époque  du  soleil  change  tous  les  ans. 

Hipparque  fixait  l’époque  et  le  commencement  du  jour  et  de  l’année 
à minuit , c’est  encore  l'usage  de  presque  tous  les  peuples  de  l'Europe. 
Ptolémée  imagina  de  commencer  le  jour  à midi,  et  il  a été  imité  par 
tous  les  astronomes.  Ainsi  l’on  distingue  le  jour  astronomique,  qui  est 
de  24  heures  vraies  depuis  un  midi  jusqu'au  midi  suivant;  et  le  jour 
2.  35 
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civil,  composé  de  deux  fois  douze  heures  comptées,  les  premières  de 
minuit  à midi , et  les  autres  de  midi  è minuit. 

Pour  un  observateur  , il  est  un  peu  plus  commode  de  compter  de 
midi.  Le  passage  du  soleil  au  méridien  est  un  phénomène  qui  sépare 
naturellement  uu  jour  d’avec  le  suivant  ; au  lieu  que  rien  n’indiquant 
minuit  quand  on  a observé  pendant  une  nuit  entière  à l'horloge  sidé- 
rale, il  faut  un  calcul  pour  la  séparation  des  jours.  C’est  pour  midi  et 
non  pour  minuit  que  les  Ephémérides  doivent  donner  les  calculs  du 
soleil;  c’est  de  midi  que  l’on  compte  le»  arcs  semi-diurnes  qui  servent 
à délermiuer  les  levers  et  les  couchers  des  astres.  Malgré  ces  motifs , 
le  Bureau  des  Lougitudes  a pris  uu  arrêté  pour  bannir  de  ses  ouvrage* 
le  terns  astronomique  , et  pour  donner  toutes  ses  annonces  en  tems 
civil,  à la  réserve  que  nous  comptons  a4  heures  de  suite  ; mais  il  n'est 
pas  certain  que  le  tems  astronomique  soit  véritablement  banni  des 
observatoires  de  Paris. 

44-  Nos  tables  sont  nécessairement  assujéties  au  tems  moyen  ; 
Lalande  en  conséquence  avait  proposé  de  bannir  entièrement  l'usage 
du  tems  vrai,  que  quelques  astronomes  appellent  tems  apparent . Il  de- 
sirait que  toutes  les  horloges  publiques  indiquassent  le  tems  moyen  , 
afin  que  les  particuliers  eussent  plus  de  facilité  à régler  leurs  horloges  et 
leurs  montres  : mais  pour  ce  changement  qui  rendrait  inutiles  tous  les 
cadrans,  il  eût  fallu  charger  le  Bureau  des  longitudes  de  régler  toutes 
les  horloges  publiques  de  Paris , ou  placer  dans  chaque  clocher  une 
lunette  méridienne  avec  une  table  de  l’équation  du  tems,  ou  au  moins 
tracer  contre  un  mur  voisin  une  méridienne  du  tems  moyen.  Ces  mé- 
ridiennes sont  rares  et  difficiles  à décrire  avec  exactitude  ; au  bout  de 
ioo  ans,  elles  peuvent  être  en  erreur  d’un  quart  de  minute.  Le  tems 
vrai  est  le  seul  qu'on  puisse  observer;  il  continuera  sans  doute  toujours 
de  régler  les  horloges  publiques,  et  surtout  celles  des  particuliers  qui 
n'ont  pas  besoin  de  tant  de  précision.  Le  tems  vrai , avec  l'équation  du 
tems , servira  à tous  ceux  qui  veulent  régler  exactement  leurs  pendules 
sur  le  tems  moyeu.  L’astronome  n’emploiera  que  le  tems  sidéral  qu’il 
saura  convertir  en  tems  moyen  ou  vrai,  selon  les  circonstances  : chacune 
des  trois  méthodes  a ses  avantages  et  ses  inconvénicns.  Le  midi  moyen 
n'est  pas  le  milieu  du  jour,  les  arcs  semi-diurnes  seraient  l’un  augmenté 
et  l'autre  diminué  de  l'équation  du  tems;  le  lever  dn  soleil,  joint  au 
coucher,  fait  conslammeul  une  somme  de  ta1'  plus  ou  moins  une  mi- 
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Tinte;  la  somme  deviendrait  ta*,  plus  ou  moins  le  double  de  l'équation 
du  tems  : en  bannissant  le  tems  vrai,  on  ne  ferait  que  rendre  lequation 
du  tems  plus  nécessaire.  La  réforme  proposée  avait  donc  beaucoup  plus 
d'inconvénieus  que  d'avantages. 

45.  Sans  le  mouvement  de  l'apogée  et  les  perturbations  , l’année 
moyenne  serait  toujours  de  même  longueur  et  égale  à l'année  vraie; 
les  perturbations,  comme  nous  l’avons  dit  au  chapitre  du  tems  moyen," 
ont  des  périodes  assez  courtes;  mais  le  changement  de  l'équation  du 
centre  est  une  cause  plus  durable  qui  rendra  long-lems  l’année  vraie 
plus  courte  que  la  moyenne;  la  différence  est  aujourd'hui  de  12"  envi- 
ron; par  un  milieu  entre  les  quatre  cents  ans  qui  commencent  à 1800, 
j'ai  trouvé  la  différence  de  i5",2.  Ainsi,  en  négligeant  les  perturba- 
tions planétaires,  l'année,  pendant  quatre  siècles,  ne  serait  que  de 
365i  5h  48'  37".  Voyez  la  Connaissance  des  Tems  pour  1799  (an  VII), 
page  3 18. 


46.  L’année  tropique  n’est  pas  la  seule  dont  se  servent  les  astro- 
nomes. La  seconde  loi  de  Képler,  celle  qui  fait  quo  les  carrés  des  tems 
sont  comme  les  cubes  des  distances,  suppose  la  xévolution  entière  du 
soleil , c’est-à-dire  un  cercle  entier  de  36o*.  L’arc  parcouru  par  le  soleil 
moyen,  dans  une  année  tropique,  n’est  que  de  55g*  5g'  g",g,  puisque 
la  rétrogradation  des  points  équinoxiaux  est  de  5o",i  ; l’année  sidérale 
qui  ramène  le  soleil  à la  même  étoile,  est  donc  plus  longue  qne  l’an- 
née tropique.  Nommons  S et  T ces  deux  sortes  d’années,  nous  aurons 


36o*— 5o'',  1 : 36o’  : : T : S= 


3So°.T 


36o° — 5o',i  ’ 


5o*,i 


1396000 


— T ('"K^ÿooco) + Gi^o) + etcj’ 


S-  T = T (;Jb+fcpb;)'+  «“■) 

5oi 


3960000 
T.5oi 


-GSËsK 


13960000 


etc 


0 


13960000/ 

=*  = T(a-f-«*+n,-)-etc.)  = 30'  ig'',g; 

T 565.5.48  5t  ,6 
S = 365.6.  g.  11  ,5. 

L’année  sidérale  excède  donc  de  20'  20"  l’année  tropique  moyenne,  et 
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de  g'  la"  l'innée  julienne;  elle  sera  3651,256384;  elle  sert  à calculer 
les  révolutions  des  autres  planètes  par  la  loi  de  Kepler. 


47-  Nous  avons  encore  parlé  d'une  autre  espèce  d'année  qu'on 
nomme  anomalistique , parce  qu'elle  est  une  révolution  entière  de  l'ano- 
malie. Elle  est  encore  plus  longue  que  la  révolution  sidérale,  puisque 
l’apogée  ou  le  grand  axe  de  l'ellipse  terrestre  a un  mouvement  propre 
de  1 1",8 , selon  l’ordre  des  signes,  ensorle  que  pour  rejoiudre  l'apogée, 
la  terre  doit  décrire  5Go*  o'  1 i”,8. 


Soit  a — 


1 >8 


- = — ? , M l'année  anomalistique. 

îagSoco  12960000’  1 


M — S = M Ça-^-a'  -f-ns  -j-o*  -f-ctc.)  = o.oo3325  = 4'  47*  >53  ; 

ainsi  l'année  anomalistique  sera  de  3651,259709  = 5G5i  61’  i3'  58", 8. 
Nous  pouvons  la  déduire  directement  de  l'année  tropique  , en  disant  : 

5Go»  — 5o",i  : 56o°  o'  1 1",8  ::  T : M ; 


d'où 


■<a 


*9*  > 


^ rj, 6»*,9.T  ' y achoppe/ AT  


* 36o°— 5o*,  1 


5c  1 

99600c 
= 25'  7 ",2i 


.(-221—) 

\i 3960020/ 


êT-faêT+a’iT+etc. 


et  M = 565i  6h  i3'  58'',8,  comme  ci-dessus. 

" L’année  anomalistique  est  celle  qu’il  faut  employer  pour  trouver  le 
lieu  de  l’apogée  par  la  méthode  de  La  Caille  (XXI.  245)  ; c’est  cette 
révolution  que  nous  avons  désignée  par  R ; ainsi , dans  notre  formule, 
j R = 182*  i5h  6'  5g'',4  = 1821,62985. 

48.  La  terre  compte  encore  diverses  années  synodiques  , c’est-à- 
dire,  qui  la  ramènent  à une  même  longitude  avec  chacune  des  pla- 
nètes qui  circulent  comme  elle  autour  du  solèil. 

Soit  M le  mouvement  de  la  terre  en  une  année  sidérale  de  3G5',  256384, 
m le  mouvement  moyen  de  la  planète  dans  le  même  tems;  M — ">  sera 
le  mouvement  relatif  de  la  terre  à la  planète  ; c’est  en  vertu  de  ce  mou- 
vement que  la  terre  pourra  rejoindre  la  plauète,  dont  elle  ne  tardera 
pas  à se  séparer  ensuite.  Nous  dirons  : 

vr  . --  . . A 36o*  A 

M — m : 260*  ::  A ; a—  s = , 

M — m m ’ 

1— 365* 
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A étant  l'année  sidérale  de  la  terre,  et  a son  année  synodique  pour  la 
planète  m. 

Mais,  suivant  la  loi  de  Képler,  M : m ::  »■*  : 1;  donc  j-, 

r*  r® 

m 1 _ï  , A 365',a5t>3K4 

et  = -y  = r • ; donc  a= 1 = ; r est,  comme  on 

s"c  r*  1 — r”*  1 — r~* 


voit,  le  demi-grand  axe  de  la  planète,  et  r= 


Si  1 — r~*  est  une  quantité  négative,  c’est-à-dire,  si  i>r,  ce  qui 
a lieu  pour  Mercure  et  Vénus,  le  mouvement  synodique  sera  négatif; 
ce  sera  à force  de  rester  en  arrière,  que  la  terre  se  trouvera  avec  la 
planète,  sur  une  ligne  droite  qui  passera  par  le  centre  du  soleil. 

Si  r>  1 , la  terre  ira  plus  vite  que  la  planète  et  la  rejoindra  par 
cet  excès  de  mouvement. 

_ 3 

Si  1 — r~‘  est  une  fraction,  l'année  synodique  surpassera  l'année 
sidérale  A.  Plus  r sera  grand,  plus  l'annce  synodique  sc  rapprochera 
de  l'année  sidérale  de  la  terre. 

Mettez  pour  chaque  planète  la  valeur  de  r dans  la  formule,  vous  au- 
rez les  quantités  suivantes , que  nous  donnons  ici  d’avance. 


Années  sjrnodiques  des  différentes  planètes. 


PLANETES. 

r 

a 

5 

0.58710 

1 151,877 

¥ 

0.7255524 

583. 920 

■ .5256927 

779.956 

ç 

a.6. . . . . . 

479.672 

% 

5.202792 

3g8 . 867 

r> 

9.5387705 

878.090 

* 

19. i833o5 

369-656 

Je  n’ai  donné  qu’à  peu  près  l’année  synodique  de  Cérès , qui  diffère 
peu  de  celles  des  trois  autres  petites  planètes , dont  les  demi-axes  ne  sont 
pas  irrévocablement  déterminés.  Les  quatre  années  syuodiqucs  sont  entre 
470  et  490  jours. 
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Ainsi  il  faut  diminuer  les  déclinaisons  boréales  et  aug- 
menter les  déclinaisons  australes , parce  que  la  correc- 
tion est  toujours  soustractive,  quand  la  hauteur  du 
pôle  est  moindre  que  celle  de  la  Table.  Si  la  déclinaison 
était  boréale , mais  moindre  que  la  correction , l'excès 
de  la  correction  sur  la  déclinaison  donnée  , serait  une 
déclinaison  australe.  Eu  général  suivez  la  règle  des  signes; 
donnez  le  signe  -faux  déclinaisons  boréales;  le  signe  — 
aux  déclinaisons  australes. 
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SUITE  DE  LA  TARLE  IV. 
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TABLE  V.  RÉDUCTION  AU  SOLSTICE 

Table  des  différences  entre  l'obliquité  et  la  déclinaison. 
Argument  u= distance  au  solstice  sur  l'écliptique. 
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Exemple  de  Fustige  des  Tables  prêce'denles. 


Parmi  mes  observations  des  équinoxes,  j’en  choisis  une  au  hasard. 
La  déclinaison  calculée  était,  par  mes  tables  solaires,  D = 5".5G'.a4”. 

H=48*.5i,.58",a;  H— D=M=43*.i5'i4*;  /=-f-o".93; 


Angles  hor. 
corrigea. 
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Tabi.e  IV log/ 

Déclin.  8“  3o'. . . . 9.97944 

pour G'. . . . 73.2 

pour  i/\'=  o',4 . . 4-9 

log  y. 9.98022 

logA=i858''48 . 3.26916 
c.  logn=  20. . ..  8.69897 

88", 790 1.94835 

al°g/ 9-<f>°44 

cot  M 0.02648 

l°gf 9-98692 

A'=  o.6G3. . . 9.82151 
c.  log  n = 20 ....  8 . 69897 

o'',o32 8.50740 

i*r  terme — 1'  38"  790 

a*  terme 4*  o.o3i 

x= — i'  28.759 

1.(E-0)=—25'o5.  1.39881 
<f=o.93. . . . 9.96848 
c.n—  20 8.69897 

— 1"  i65. . . 0.06626 


Les  angles  horaires  donnés  par  la  pendule  étaient  en  tems  sidéral, 
et  n’auraienl  eu  besoin  d'aucune  correction,  si  j'eusse  observé  une 
étoile;  mais  pour  le  soleil  il  fallait,  pour  les  réduire  en  tems  vrai,  les 
diminuer  à raison  de  9",85  par  heure,  ou  de  1"  pour  6'. 

Avec  les  angles  corrigés  je  cherche  les  nombres  a dont  je  fais  la 
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tomme  i858'',48  = A ; je  cherche  ensuite  les  nombres  d dans  la  table  II, 
j’en  fais  la  somme  A'  = o",66î.  La  table  III  donue  les  a",  qui  sont  in- 
sensibles quand  les  angles  horaires  ne  passent  pas  12'. 

Avec  la  déclinaison  5“.3o'  lior. , je  prends  dans  la  table  IV  le  log/; 
j’y  ajoute  les  parties  proportionnelles  pour  6'.  34"  = 6',4.  Au  log  f, 
j’ajoute  log  A et  le  complément  arithmétique  du  nombre  des  observa- 
tions n = 20  : la  somme  de  ces  trois  logarithmes  est  le  log  de  88", 790 
premier  terme  de  x.  Ce  terme  est  toujours  de  signe  contraire  à (H  — D), 
et  s’en  retranche  , excepté  au-dessous  du  pôle. 

Je  double  le  log  /,  j’y  ajoute  celui  de  cot  M = H — D : la  somme 
est  le  logarithme  f.  A ce  log,  je  joins  celui  de  A'  et  le  complément 
de  n=  20;  la  somme  est  le  log  de  -t-o",o3a  second  terme  de  r,  qui 
est  toujours  additif  à la  distance  ; ainsi  la  valeur  de  x sera — 1'.  28", 7 5g. 

Je  lais  la  somme  des  angles  à l’est. ...  = E = 49'  i5" 
la  somme  des  angles  à l’ouest. . = O = 74.18 

E — O — — a5.  5 — — a5',o5. 

Au  log(E — 0)  = — 25, o5;  j’ajoute  log  J = -f-  o",g3  et  le  corapl.  de 
log  b;  la  somme  est  le  log  dey  = — i",i65  : y se  trouve  ici  négatif, 
parce  que  S'  et  (E  — O)  étaieut  de  signe  différent. 

La  correction  totale  sera  donc x = — i'28"75q 

y — — 1 . iG5 

— 1.29.924 

La  vingtième  partie  de  l’arc  parcouru  par  la  lu- 


nette dans  les  20  observations,  était N =s  45.i5.56.4 

Ainsi  la  distance  méridienne  était M = 4^.  *4  • *6.476 

Réfraction  pour  l’arc  N -f-  55.4 

Parallaxe  pour  l’arc  N — 5.9 

Distance  méridienne  corrigée II  — D = M'  = 43.  i5.  i3.Q76 

H = 48.5i.38.2 

Déclinaison  qui  résulte  de  l’observation D = 5.36.24.224 

Déclinaisou  calculée  par  les  tables 5.36.24.0 

Correction  des  tables -f-  0.224 


On  a vu  par  le  calcul  des  a,  qu’aucune  des  distances  partielles  ob- 
servées autour  du  méridien  ne  différait  de  la  distance  méridienne  de 
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plus  de  4'-  Or  entre  43  et  44*  de  distance  an  zénit , la  variation  des 
réfractions  est  assez  petite  pour  être  proportionnelle  à la  variation  des 
distances.  Ainsi  la  réfraction,  calculée  pour  la  distance  moyenne,  sera 
la  moyenne  entre  toutes  les  réfractions  qu'on  aurait  pu  calculer  pour 
chaque  distance  en  particulier.  Il  en  est  de  même  de  la  parallaxe,  k 
plus  forte  raison  ; il  en  est  encore  de  même  pour  toutes  les  réfractions 
jusqu’à  83’  de  distance  au  zénit  : on  se  contentera  donc  toujours  de 
la  réfraction  pour  la  moyenne  des  distances , car  ou  observera  bien 
rarement  les  étoiles  à 83”  de  distance  zénitale.  Si  pourtant  le  cas  arri- 
vait, on  pourrait  calculer  la  réfraction  pour  (M-f-o),  en  donnant  à 
la  correction  a les  ao  valeurs  différentes  qu’elle  a dans  la  a*  colonne 
de  notre  calcul , et  l’on  prendrait  la  moyenne  entre  toutes  les  réfractions 
pour  l’appliquer  à M.  On  remarquera  que  ( M -f-  a)  serait  une  distance 
vraie  au  zénit , et  non  une  distance  apparente. 

La  hauteur  du  pôle  était  48”. 4 i'. 38'', a pour  mon  observatoire.  J’avais 
calculé  ma  table  en  conséquence  ; mais  pour  la  rendre  utile  à tous  les 

astronomes  de  Pans,  , a.  considéré  que /=  ^^rlT)  ==  „ __ D- 

Si  la  latitude  vient  à changer,  on  pourra  toujours  faire  à la  déclinaison 
un  changement  qui  conserve  kf  sa  valeur  primitive.  Soient  A lang  H 
et  A Lang  D les  différences  finies  des  deux  tangentes 


A tangH  = A tang  D : 


i AH 


sin  AD 


'cos  H cos  (H  4- Al!)  cos  D cos  (D -h  AD)  > 

. n sîn  AH . cos  D cos  (D  -f*  AD) 

sin  AU  = 7i«  V aux — ~ 

cos  H cos  (H  4-  AH) 


et  développant 


P tang  AH  séc*  H cos*  D , 

î — tang  AH  a ec*  H sin  (H  — D)cos(H  TïT)’ 

C’est  ainsi  que  j’ai  calculé  la  petite  table  de  correction  pour  la  table  IV: 
Tout  astronome  dont  la  latitude  ne  diOere  de  la  mienne  que  de  quelques 
degrés , pourra  calculer  sur  ma  formule  une  petite  table  de  réduction 
semblable.  Si  j'eusse  supposé  H =45°  la  formule  eût  été 

A ^ a tang  AH  cos*  D 

tang  AD—  ^atangAHcos-^+D)’ 


chapitre; 
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De  la  Lune. 

j.  A-près  le  Soleil,  l’ohjet  le  plus  intéressant  pour  nous  est  la  Lune , 
et  nous  supposons  que  l’astronome  qui  s’est  occupe  constamment  à 
observer  les  étoiles  pour  établir  chaque  jour  la  position  du  soleil,  et 
découvrir  les  lois  de  son  mouvement , aura  de  même  eu  l’attention  de 
marquer  chaque  jour  le  lieu  de  la  lune  et  les  circonstances  particulières 
de  son  mouvement  et  de  ses  apparences  qui  varient  chaque  jour. 

Ces  apparences  diverses,  ou  ce  qu’on  appelle  les  phases  de  la  lune  , 
sont  en  effi  t les  circonstances  les  plus  frappantes,  et  durent  attirer  d'abord 
l'attention  des  premiers  astronomes. 

a.  Le  soleil  nous  offre  en  tout  tems  un  disque  rond  et  parfaitement 
terminé  ; la  lune  au  contraire  n'est  ronde  sensiblement  que  pendant 
quelques  heures  ; sa  figure  change  avec  rapidité , et  dans  l’espace  de 
39  à 3o  jours  qu’elle  met  à parcourir  tout  le  ciel  et  se  rejoindre  au  soleil, 
elle  nous  offre  toutes  les  différences  possibles,  entre  un  disque  tout  à fait 
clair  et  presque  entièrement  obscur. 

3.  Cette  révolution  de  douze  à treize  fois  plus  rapide  que  celle  du 
soleil , a probablement  fourni  très-anciennement  aux  hommes  l'idée  de 
partager  la  durée  du  tems  en  mois,  et  peut-être  en  semaines  ou  périodes 
de  sept  jours  , parce  que  tel  était  à peu  près  l'intervalle  qui  sépare  les 
instans  où  la  lune  parait  ou  tout  à fait  obscure  ou  à moitié  lumineuse, 
puis  pleine  et  ronde,  ensuite  réduite  à moitié,  pour  disparaître  de  nou- 
veau tout  à fait  au  bout  de  quatre  semaines.  En  grec  les  mots  lune , 
fivn,  et  mois,  fîxr,  fitiràf  ont  une  analogie  marquée. 

Les  anciens  se  sont  servi  de  ces  phases  pour  régler  le  tems  avant 
de  chercher  la  cause  de  tous  ces  changemens.  Celte  cause,  au  reste, 
n’a  pu  échapper  long-tems  à un  esprit  observateur  et  réfléchi, 
a.  35 
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4-  Pour  suivre  les  phénomènes  selon  l'ordre  le  plus  méthodique,,  quoi* 
que  le  moins  naturel  peut-être,  prenons  la  lune  un  soir  à l’instant  où  le 
soleil  vient  de  disparaître , et  où  elle  est  même  prête  à descendre  vers 
lui  sous  l'horizon.  La  lune  ne  présente  alors  aux  yeux  qu’un  segment 
circulaire  étroit  ( fig.  56)  dont  la  circonférence  extérieure  est  un  demi- 
cercle  et  l’intérieure  une  demi-ellipse  peu  aplatie  qui  a pour  grand  axe 
le  diamètre  même  du  demi-cercle.  La  lune  alors  se  couche  peu  de  mo- 
mens  après  le  soleil , et  l'on  remarquera  que  ce  segment  lumineux  est 
tourné  vers  le  soleil,  c'est-à-dire  que  la  ligne  droite  qui  en  mesure  la 
plus  grande  largeur,  si  on  la  prolongeait  , irait  aboutir  au  soleil;  que 
la  ligne  qui  joint  les  deux  pointes  est  oblique  à l'horizon , et  les  deux 
pointes  elles-mêmes  sont  également  éloignées  du  soleil.  De  jour  en  jour 
le  croissant  s'élargit  sans  que  les  pointes  cessent  d’être  les  extrémités 
d'un  diamètre,  la  courbe  intérieure  devient  une  ellipse  de  plus  en  plus 
étroite;  la  lune  se  couche  plus  tard,  et  elle  éclaire  une  partie  plus  con- 
sidérable de  la  nuit  ; la  ligne  des  cornes  est  toujours  inclinée  à l'horizon 
lorsque  la  lune  se  couche  , et  le  petit  diamètre  du  croissant  est  toujours 
dirigé  vers  le  soleil. 

5.  Le  septième  jour,  la  lune  parait  comme  un  demi-cercle,  et  elle 
est  visible  à peu  près  la  moitié  de  la  nuit.  Les  jours  suivans , la  partie 
lumineuse  continue  d’augmenter;  la  courbe  elliptique  intérieure  a pris 
une  position  contraire , la  demi-ellipse  et  le  demi-cercle  ayant  toujours 
tin  diamètre  commun,  (fig.  57). 

6.  Du  14  au  i5*jour,  le  disque  de  la  lune  est  entièrement  lumineux, 
de  figure  ronde  ; mais  la  lumière  n'a  pas  une  teinte  uniforme,  on  y 
remarque  des  points  plus  lumineux  et  des  espaces  plus  ternes , auxquels 
on  a donné  le  nom  de  mers;  dénomination  impropre  cependant,  car 
au  milieu  de  ces  mers  on  remarque  aisément , au  moyen  des  lunettes  , 
des  trous  ronds  et  profonds  comme  des  puits , qui  sont  alors  éclairés 
jusqu'au  fond.  On  aperçoit  dans  tout  le  disque  des  parties  plus  saillantes , 
d'autres  plus  enfoncées  ; mais  aucune  ombre  ne  se  projette  alors  au  pied 
des  parties  éclairées  sur  les  plus  basses;  et  l’on  fera  bien  de  profiter  de 
la  circonstance  où  la  lune  est  visible  toute  la  nuit,  pour  se  bien  mettre 
dans  la  mémoire  , ou  fixer  par  un  dessein  les  configurations  et  les  formes 
des  parties  les  plus  remarquables.  Voyez  la  Sélénûgrapbie  d'Hévélius. 

7.  Dès  le  lendemain,  le  bord  occidental  de  la  lune  commence  à devenir 
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moins  bien  terminé  et  comme  raboteux  ; on  y remarque  clés  parties  liantes 
et  éclairées,  des  parties  basses  et  obscures.  Bientôt  cette  partie  occiden- 
tale s'obscurcit  de  plus  en  plus;  la  ligne  courbe  qui  termine  la  partie 
éclairée,  est  une  ellipse  de  plus  en  plus  aplatie.  Le  aa*  jour,  la  lune  est 
de  nouveau  dichotomie;  tous  les  phénomèues  se  reproduisent  en  sens 
inverse  ; les  montagnes  de  la  lune  jettent  des  ombres  sensibles  ; la  partie 
éclairée  diminue  peu  à peu.  EnGu,  vers  le  a8*  jour  , la  lune  plus  rappro- 
chée du  soleil,  le  précède  de  fort  peu  à l'horizon  oriental,  puis  disparaît 
entièrement  pendant  deux  ou  trois  jours,  après  quoi  elle  reparaît  à l’oc- 
cident sous  la  forme  d’un  croissant  très-mince  et  très-étroit. 

8.  Dans  tout  le  cours  de  la  révolution,  la  partie  éclairée  se  trouve  la 
plus  voisine  du  soleil  , la  partie  obscure  en  est  plus  éloignée  ; mais  une 
remarque  importante , c’est  que  dans  toutes  les  phases  de  la  lune  les 
taches  et  autres  points  remarquables  occupent  toujours  les  mêmes  places 
sur  le  disque  lunaire;  la  lumière  ou  l’ombre  les  atteint  dans  le  même 
ordre.  La  partie  obscure  ne  l’est  pas  assez  complètement  pour  que,  avec 
un  peu  d’attention  , on  n’aperçoive  presqu’en  tout  tems  le  disque  tout 
entier,  sur  lequel  on  distingue  à leurs  places  ordinaires , les  taches  les 
plus  apparentes.  Les  puits  que  nous  avons  remarqués  au  milieu  des  mers, 
quand  ils  sont  dans  la  partie  lumineuse,  ne  sont  pas  éclairés  jusqu’au 
fond  comme  au  jour  de  la  pleine  lune,  mais  ou  voit  distinctement  l’ombre 
du  bord  éclairé  qui  se  projette  sur  le  côté  opposé. 

g.  De  ces  remarques,  il  suit  évidemment  que  la  lune  n'est  pas 
lumineuse  par  elle -même,  qu'elle  ne  brille  que  d'une  lumière  em- 
pruntée et  réfléchie , et  qu'elle  tourne  toujours  vers  nous  la  même  face. 
Ces  remarques  n’élaicnt  pas  diilicilcs  à faire,  et  elles  sont  de  toute 
antiquité. 

jo.  On  en  conclut  assez  facilement , quoique  moins  vite  , que  la  lune 
n’est  pas  un  disque  simple,  mais  un  globe  dout  la  partie  éclairée  n’est  que 
rarement  tournée  entièrement  vers  nous. 

La  courbe,  elliptique  en  apparence,  qui  termine  intérieurement  la  partie 
éclairée,  doit  être  en  réalité  celle  d’un  grand  cercle  du  globe  lunaire, 
mais  qui  se  présente  obliquement  à nosregards,  ce  qui  lui  donne  la  forme 
aplatie  que  nous  observons.  Telle»  seraient  eu  effet  les  phases  d’un  globe 
que  nous  verrions  pendant  la  nuit,  éclairé  successivement  de  face,  et  sous 
une  obliquité  plus  ou  moins  grande. 
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1 1.  Mais  si  la  lune  est  obscure  par  elle-même  f quel  est  donc  l'objet 
qui  lui  prête  sa  lumière  ? Nous  n'avons  pas  l’embarras  du  choix  ; on  ne 
voit  dans  tout  le  ciel  que  le  soleil  qui  brille  d'un  éclat  assez  vif  pour  lui 
donner  toute  la  lumière  qu’elle  nous  renvoie. 

ra.  On  se  confirmera  dans  celte  première  idée , par  les  remarques 
suivantes.  Quand  la  lune  est  pleine  , elle  passe  au  méridien  supérieur  à 
minuit , c’est-à-dire  quand  le  soleil  est  au  méridien  inférieur.  Le  soleil  et 
la  lune  sont  donc  alors  éloignés  de  i8o";  ils  occupent  les  parties  oppo- 
sées presque  diamétralement  de  la  sphère  céleste  : je  dis  presque  dia- 
métralement opposées  ; car  si  le  soleil  et  la  lune  étaient  dans  le  même 
diamètre  de  la  sphère  dont  la  terre  occupe  le  centre  , la  terre  devrait 
jeter  son  ombre  sur  la  lune,  ce  qui  nous  indique  en  passant  la  cause  des 
éclipses  de  la  lune;  mais  à l’ordinaire  on  verra  que  la  hauteur  de  la  lune 
au  méridien  , comparée  à celle  du  soleil  le  jour  d’après  ou  d’auparavant, 
prouve  évidemment  que  les  deux  déclinaisons  ne  sont  pas  égales  et  de 
signe  contraire , comme  elles  le  seraient  si  les  deux  astres  étaient  dia- 
métralement opposés , et  comme  elles  le  sont  les  jours  où  la  lune  est 
éclipsée. 

>3.  Dans  cette  supposition  , il  est  naturel  que  la  lune  nous  paraisse 
presque  entièrement  éclairée , si  c’est  du  soleil  qu’elle  emprunte  sa 
lumière  ; mais  à mesure  que  l’arc  de  distance  entre  la  lune  et  le  soleil 
diminuera , les  distances  rectilignes  de  la  terre  au  soleil  et  à la  lune , et 
la  distance  également  rectiligne  entre  le  soleil  et  la  lune,  formeront  un 
triangle  de  moins  en  moins  obtus;  la  surface  éclairée  par  le  soleil  ne 
se  présentera  plus  à nous  qu'obliquement  ; celle  que  nous  verrons  di- 
rectement sera  oblique  au  soleil , et  ne  sera  par  conséquent  éclairée 
qu’en  partie. 

>4-  Soit  NABN'(fig.  58)  le  globe  de  la  lune,  T la  terre,  TL  la  b’gne 
menée  du  centre  de  la  terre  à celui  de  la  lune,  TN  etTN'  les  deux  rayons 
tangens  qui  enferment  la  partie  visible  de  dessus  la  terre,  cette  partie  aura 
pour  largeur  l’arc  NAN'. 

Soit  S le  soleil,  SL  la  ligne  qui  joint  les  centres  du  soleil  et  de  la  lune, 
OM  et  O'M'  les  deux  rayons  tangcnS  qui  déterminent  la  partie  éelairée; 
la  largeur  de  la  partie  éclairée  sera  donc  mesurée  par  l’arc  MBM',  la 
partie  NM  sera  obscure,  le  partie  N'M'  sera  éclairée,  mais  invisible. 
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Dans  le  triangle  LTN',  l’angle  LTIV  sera  le  demi-diamètre  de  la 
lune  tel  qu’il  est  tu  de  la  terre.  Ainsi  LTIV'  = j diamètre  de  la  luue 
= t/- 

Le  triangle  LTM  donne 

i LM  tin  TLM  (te)  sm  TLM >in  ; S «in  TLM 

J n “’  1 TL — LM  co«  TLM  7lM\  " ï — b ni  ; /cosTLSÏ  * 

,~kTtJCO‘TLM 

et  par  conse’quent 

LTM  = siu f sin TLM-f-  j sin*-j  / sin aTLM+ jsin’ -S' sin  5TLM-f-etc. 

Menez  LM'  parallèlement  à OM,  vous  aurez  Ob  — LM , è'S==SO — LM 
=/ — /'=  rayon  du  globe  solaire  — rayon  du  globe  lunaire;  MLé'=90°; 

sin  b'  LS  =s  j-g  = = sin  o-;  en  conséquence 


TLM  = SLM  — SLT  = SL^  4-  90*—  SLT 
= 90* H- <r—  L = 90" — (L  — (7  ); 

donc 

LTM  = sini  J1  sin  [90* — (L — o,)]4-i  sin*  sin  a [90* — (L — ff)]-f-etc. 

= sin  I tTcos(L — (r)-4-j  sin‘  jJ'sina(L — a)  — j sin’  ;<Tcos  3(L — 7), 
et  la  largeur  de  la  partie  éclairée 

MTN'=  E = I J'  ■+•  £ J'  cos  (L — t)  -4-  j J' sin  j / sin  a (L— c)  — etc. 
s=î<f[i  4-  cos  (L — <r)  + i f sin  £ <f  sin  a ( L — <r)  — etc.]. 

Je  néglige  les  quantités  du  troisième  ordre  qui  sont  toujours  insen- 
sibles , ou  enfin 

E = <f  cos*j(  L — 7)  -f-  ï «F  sin -j  <F  sin  a (L  r). 

Ce  dernier  terme  ne  va  jamais  à 5";  si  vous  le  négligez , si  tous  négligez 
aussi  le  petit  angle  a qui  nç  va  qu’à  i5'  et  ne  produit  presque  aucun 
effet , vous  aurez  l’équation  E = <F  cos*  £ L dont  vous  pouvez  vous 
contenter , vu  le  peu  de  précision  qu’on  peut  attendre  dans  la  mesure 
de  la  partie  éclairée. 

Il  est  aisé  de  prouver  que  a diffère  peu  du  demi-diamètre  du  soleil 
vu  de  la  terre.  En  effet , soit  x la  parallaxe  horizontale  du  soleil , n celle 
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de  la  lune , et  prenons  pour  unité  le  rayon  du  globe  terrestre,' 


/ = TS  sin  -j  © 


ï O 

Sin  TT  * 


f'  = TL  sin  i C = 


sinj  (Ç 
sin  Fl  * 


sin  tr  = 


ain  i 0 »in  n — sin  | (£  sin  w 
SL  sin  n sin  ** 


Mais  les  valeurs  extrêmes  de  SL  sont 


ST  ± TL 


«in  n rt  sin  * 
sin  n sin* 


Donc  les  valeurs  extrêmes  de  <r  se  trouvent  eu  faisant 

/ . ,,  _ sin  wN 

• - /rs  • ( *in  Ï O — • sin  i (r  - — ] 

sinjO  un  ri  — sini^flin»-  \ ^ sin  11/ 

S1Q  û*  ■'  n ■ • 1 - — — * 

sm  n 21  sin  »■  , sin  tr 

1 - - ■ . 

•mil 

or  = =3-  environ.  Il  est  donc  évident  que  <r  diffère  peu  de  1 O. 
«la  n 38o  ’ 1 


i5.  Au  reste , la  formule  entière  ne  serait  exacte  que  dans  le  cas  où 
la  lune  serait  dans  le  plan  de  l’écliptique.  Dans  toute  autre  circons- 
'tance  , la  différence  entre  la  latitude  de  la  lune  vue  de  la  terre , et 
la  latitude  vue  du  soleil,  fait  que  les  arcs  N AN',  MBM'  ne  sont  pas  daus 
un  même  plan. 

Nous  avons  aussi  calculé  pour  le  centre  de  la  terre  ; à la  surface,  les 
apparences  seront  encore  un  peu  différentes. 

Supposez  L = o,  cosjLsi,  vous  aurez  E —J';  la  lune  sera  en 
opposition  avec  le  soleil  et  entièrement  éclairée,  ce  qui  s’accorde  avec 
l’observation. 

Supposez  L — 180°,  E=cT  cos  90’  = o,  la  lune  sera  en  conjonction 
et  toute  obscure  ; c’est  encore  ce  que  donne  l’observation.  La  lune  et 
le  soleil  passent  alors  au  méridien  au  même  instant  à fort  peu  près. 

g 

Dans  les  positions  intermédiaires  E cos’  j L , ou  cos'  j L = ^ , 


si  l’on  mesure  E et  <f,  on  connaîtra  cos-jL 


On  aura  donc  l’angle  à la  lune,  ou  si  l’on  veut,  l'angle  £ (L  — <r)  , et 
«par  conséquent  L.  On  peut  mesurer  ou  calculer  l’angle  LTS;  ou  aura 
doue  deux  angles  du  triangle  rectiligne  LTS  ; ou  aura  donc  le6  distances 


i.iiiwww jle 
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TS  en  parties  de  SL , et  réciproquement  ; si  l’on  prend  pour  unité  la  dis- 
tance du  soleil  à la  terre,  on  aura  SL  en  parties  de  TS. 


16.  Quand  le  plan  qui  est  la  limite  commune  de  la  lumière  et  de 
l'ombre  , passe  par  notre  œil , la  terre  est  quelque  part  en  E sur  le  pro- 
longement de  M’M  (fîg.  38) , l’angle  que  forme  sur  ce  plan  la  distance  au. 
soleil  ES  est  /ES  = /EL-f-  LES.  Or 


M LS  = 90° -4- a-,  flLM=ga“ — a,  BIL=f  j LME  = 180° — 9 , 

LE  : sin  LME  ::  LM  : sin  MEL  = sin  /EL  = LM  8i"  LME 
/ LM> 


LE 


sin  /EL  = sin  a'  = s*11  «■  = sin  i S' sin  9. 


Cet  angle  est  la  distance  angulaire  géocentriquc  entre  le  centre  de  la  lune 
et  la  ligue  droite  qui  sépare  la  lumière  de  l’ombre. 

Ainsi  la  lune  n’est  pas  véritablement  dichotome  comme  on  l’a  sup- 
posé par  approximation  ; a'  peut  varier  depuis  4 jusqu’à  5". 

Le  triangle  /ES  donne 

FÇ_  El  EL  co  s c' 

k coa  /ES  = cos  (LES  H- O 
EL 

cos  LES  tang  v sin  LES 
EL 

= ccTlEs  ( 1 =fc  ‘“"S*'  langLES+etc.). 


C’est  à peu  près  ainsi  qu’Aristarque  de  Samos , premier  auteur  de  cette 
méthode  , trouva  que  la  distance  du  soleil  à la  terre  devait  être  de  18 
à ao  fois  aussi  grande  que  la  distance  de  la  lune  ; elle  est  dans  la  vérité 
30  fois  plus  grande  que  ne  la  faisait  Aristarque;  mais  la  méthode  était 
ingénieuse  , et  lui  aurait  mieux  réussi  s’il  n’était  pas  si  difficile  de  bien 
saisir  l’instant  où  la  lumière  est  terminée  par  une  ligne  droite  , surtout 
quand  on  n’a  pas  de  lunette.  D’ailleurs,  pour  calculer  LES,  il  faudrait 
connaître  la  parallaxe,  ou  bien  observer  la  lune  au  méridien,  au  réuit 
et  rectiligne  tout  à la  fois,  ce  qui  est  presque  impossible. 

17.  Pour  trouver  cet  instant,  amenez  les  deux  pointes  de  la  lune  en 
contact  avec,  le  fil  de  la  lunette  ; si  la  limite  de  la  lumière  et  de  l’ombre 
se  confond  partout  avec  le  fil,  la  lune  sera  dichotome.  En  suivant  ainsi 
la  lune  pendant  plusieurs  heures,  on  pourra  espérer  que  l’instant  de  la 
dichotomie  sera  déterminé  d’une  manière  qui  ne  sera  pas  trop  inexacte. 
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Aristarque  faisait  l'angle  an  soleil  de  5'  ; Longotnontanns  le  rédui- 
sait à a‘3o';  Riccioli  ne  le  trouvait  que  de  3i'54";  il  n'est  guère  que 


de  8 à g';  car  sin  ESL 


EL  fin  v cor  c _ fin  tf  cor  5* 
ES  fin  II  "" " «in  5/ 


18.  Nous  avons  une  méthode  beaucoup  plus  sûre  dans  la  comparai- 
son des  parallaxes.  Nous  savons  déjà  que  celle  du  soleil  n’est  guère  que 
fle  9",  nous  allons  voir  tout  à l’heure  que  celle  de  la  lune  est  d'environ 
57',  Les  distances  sont  en  raison  inverse  des  parallaxes;  ainsi  nous 
aurons 

dist.  O 57’  34»o*  _0 

dut.  c 9 9 y 

Le  soleil  est  donc  environ  58o  fois  plus  loin  de  nous  que  la  lune  , et 
l’aDgle  S d’environ  9'.  Mais  quelque  incertaine  que  fût  la  méthode 
d’Aristarque , elle  suffisait  pour  montrer  que  la  parallaxe  de  la  lune  était 
18  à 30  fois  celle  du  soleil.  Les  anciens  faisaient  celle-ci  de  a'  5o";  ils 
devaient  en  conclure  pour  la  lune  une  parallaxe  de  56  à 5f’;  et  c'est  ce 
qu’ils  firent  à peu  près. 


Phases  de  la  Terre. 

19.  Le  triangle  LTS  (C g.  38)  donne 

TS  : sin  L ::  TL  : sin  S = TLt“nL  = £ sin  L. 

Toutes  choses  égales  d’ailleurs,  S sera  donc  un  maximum  quand  L sera 
de  90*  : or  dans  ce  cas,  nous  avous  vu  que  S est  un  angle  fort  petit; 
nous  aurions  donc  , à quelques  minutes  près  , T-f-L  = 180*  ; mais  si 
cos*  i TLS  indique  la  partie  éclairée  de  la  lune  visible  de  la  terre  , 
cos*  4 LTS  indiquera  la  partie  éclairée  de  la  terre  qui  sera  visible  de  la 
lune  : or  soit  $ le  diamètre  de  la  terre  vu  de  la  Lune,  £ cos*  s LTS= 
g cos*i  ( 180*  — TLS)  = $ cos*  (90"—  i TLS)  = ÿ sin*  î TLS  = 
; g (1  — cos  TLS  ) ; tandis  que  la  partie  de  la  lune  qui  est  visible  , est 
t=  i C ( > -f-cos  TLS  ) ; ainsi  la  phase  de  la  terre  et  la  phase  de  la  lune 
réunies  , feront  toujours  deux  fractions  dont  la  somme  sera  l’unité.  Si 
TLS  = o,  la  terre  sera  toute  obscure  , et  la  lune  toute  éclairée;  si 
TLS  =180*,  la  terre  sera  toute  éclairée,  la  lune  toute  obscure  ; si 
la  lune  est  dicholome , la  terre  sera  aussi  dichotome  ; si  la  lune  est 
éclairée  au  quart,  la  terre  le  sera  de  trois  quarts,  et  ainsi  de  suite. 

30. 
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ao.  Ainsi  quand  le  croissant  de  la  lune  est  très-mince  et  très-délié, 
la  terre  est  presque  pleine , et  doit  éclairer  la  lune  beaucoup  plus  for- 
tement que  la  .'une  n’éclaire  la  terre , même  quand  la  lune  est  pleine  ; 
car  le  diamètre  de  la  terre  étant  de  celui  de  la  lune  , les  deux  disques 

seront  dans  le  rapport  de  lai  1 3,44  : *■  Ainsi  la  lumière  que 

reçoit  la  lune  est,  toute  chose  égale  d'ailleurs,  i5  fois  celle  qu'elle  donne 
à la  terre. 

ai.  C’est  cette  lumière  réfléchie  par  la  terre  et  réfléchie  de  nouveau 
par  la  lune,  qui  nous  fait  apercevoir  presqu’en  tout  tems  la  partie  du 
disque  de  la  lune  qui  n’est  pas  éclairée  par  le  soleil.  La  partie  éclairée 
correspond  précisément  à la  partie  obscure  de  la  lune.  Cette  lumière 
réfléchie  doublement  , s’appelle  lumière  cendrée ; les  anciens  qui  lui 
donnèrent  ce  nom,  la  croyaient  la  lumière  propre  de  la  lune. 

aa.  ABCD  (fig.  39)  est  la  largeur  du  fuseau  que  la  lune  voit  éclairé, 
deba  le  fuseau  obscur  de  la  lune  que  voit  la  terre  : l'arc  <icia=ABCD. 
En  cfTet,  l’angle  S étant  toujours  de  peu  de  minutes,  les  droites  LS  , TS 
menées  au  soleil,  sont  sensiblement  parallèles;  les  lignes  L d et  TD  qui 
terminent  les  parties  réciproquement  visibles,  sont  aussi  parallèles  ; les 
ligues  La,  TA  , perpendiculaires  aux  rayons  LS  et  T,  sont  encore  paral- 
lèles; donc  ea  = EA=DF  ; ea  est  la  largeur  du  fuseau  de  la  lune  qui 
seul  est  éclairé  et  visible  de  la  terre  ; EA  = DF  est  le  fuseau  obscur 
tourné  vers  la  lune  ; abcd  est  donc  égal  à ABCD.  Donc  autant  la  lune 
a de  parties  obscures  pour  un  habitant  de  la  terre  placé  en  B,  autant 
la  terre  en  a d’éclairécs  pour  un  habitant  de  la  lune  placé  en  b. 

Première  idée  de  V excentricité. 

Avant  d’entreprendre  la  recherche  de  la  parallaxe  de  la  lune , on  en 
peut  faire  une  beaucoup  plus  facile  et  qui  nous  donnera  une  connais- 
sance utile  , celle  de  l’excentricité  de  l’orbite  lunaire , si  elle  en  a 
une. 

a3.  On  trouvera  facilement  par  l'observation,  qne  le  diamètre  de  la 
lune  varie  depuis  29’  3o"  jusqu’à  33' 3o''  à peu  près.  Or,  soit  D le  dia- 
mètre moyen , on  aura  le  diamètre  apogée  D'  as  - ^ — aç'  30"  et  le 
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diamètre  périgée  D''  = = 53' 3o";  donc 


d’où  l'on  tire 


Celle  excentricité  est  beaucoup  plus  graude  que  celle  du  soleil , qui 
n’est  que  de  0,0168;  elle  nous  annonce  une  équation  du  centre  de 
7*  16',  au  lieu  que  celle  du  soleil  n’est  que  de  i”55'.  Ainsi  nous  devons 
nous  attendre  à trouver  dans  le  mouvement  de  la  lune  , des  inéga- 
lités considérables , quoique  cette  détermination  de  l'excentricité  soit  loin 
d’être  bien  sûre. 

11  nous  importe  donc  de  connaître  le  lieu  de  l’apogée  ; nous  savons 
que  le  lieu  de  l'apogée  tient  le  milieu  entre  deux  lieux  de  la  lune 
observée  dans  deux  jours  différons  où  le  diamètre  s’est  trouvé  de  la 
même  quantité. 

a4-  Nous  savons  par  le  soleil  que  les  apogées  peuvent  avoir  un  mouve- 
ment; à la  vérité,  celui  de  l’apogée  du  soleil  est  fort  lent,  mais  celui  de 
l'apogée  de  la  lune  est  très-rapide  , puisque  cet  apogée  fait  le  tour  du  ciel 
en  neuf  ans  , ou  3a3iy  8*  34'  57"  environ  ; c’est  ce  dont  on  peut  s’assurer 
en  déterminant  le  lieu  de  l’apogée  à différentes  époques  , par  le  moyen 
que  nous  venons  d’indiquer  , ou  par  d’autres  dont  nous  avons  parlé  à 
l’article  du  soleil. 

a5.  Nous  avons  surtout  besoin  de  déterminer  le  mouvement  moyen 
de  la  lune.  Pour  y parvenir  , on  peut  observer  chaque  jour  l'ascension 
droite  et  la  déclinaison  de  la  lune  ; on  en  conclura  la  longitude  et 
la  latitude  de  la  lune;  mais  ces  lieux  supposent  la  parallaxe. 

a6.  Les  anciens  ont  suivi  un  procédé  qui  ne  supposait  ni  théorie,  ni 
instrumens,  et  qui  par  là  leur  convenait  beaucoup  mieux.  Nous  avons 
dit  que  la  lune  passait  quelquefois  dans  l’ombre  de  la  terre  et  qu’elle 
perdait  sa  lumière.  C’est  ce  qui  arrive  quand  la  lune  est  directement 
opposée  au  soleil  ; ils  supposèrent  que  l'opposition  avait  lieu  précisément 
au  milieu  de  l'éclipse , et  cela  est  vrai  à quelques  minutes  près. 

Supposons  donc  que  l’on  connaisse , par  observation , les  instans  du 


D’  1 — e 33’  3o* 
D"  — r+ë  33' 3o*  * 


33' 3o" — 33' 3o*  4*  _ ~c,r 

''  o:i'3i/+  a9;  3ë‘  ^ K37  ~ °,oG35' 
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milieu  de  deux  éclipses  , et  le  nombre  des  mois  lunaires  ou  des  révolu- 
tions entières  qui  ont  eu  lieu  dans  l'intervalle,  on  aura  une  valeur 
approchée  du  mois  lunaire  , en  divisant  le  nombre  des  jours  écoulés 
parle  nombre  des  oppositions  ou  pleines  lunes  qui  auront  eu  lieu  dans 
l'intervalle  ; le  résultat  sera  d'autant  plus  exact  qu'il  y aura  plus  de  révo- 
lutions entières. 


27.  On  a trouvé  de  cette  manière , que  le  mois  lunaire  synodique  ,' 
ou  l'intervalle  moyen  entre  deux  pleiues  lunes,  est  de  ag/  ia*  44’  3". 

Ce  mois  s’appelle  synodique  ou  de  conjonction  , il  ramène  le  soleil 
et  la  lune  en  deux  lieux  opposés  ; c’est-k-dire  distans  de  180°. 

Mais  quand  la  lune  s'est  trouvée  en  opposition  avec  le  soleil,  elle  ne 
peut  s’y  retrouver  ensuite  que  par  l’excès  de  son  mouvement  sur  celui 
du  soleil.  Soit  n le  nombre  de  mois  synodiques  de  l’intervalle;  la  lune 
aura  donc  fait  n 56o*,  plus  le  mouvement  du  soleil  pour  le  nombre  de 
jours  écoulés  dans  l'intervalle.  Or  ce  dernier  mouvement  est  connu  ; dé- 
signons-lc  par  wiN  , m étant  le  mouvement  diurne  du  soleil  et  N le 
nombre  de  jours;  la  lune  aura  donc  fait  n . 3Go*-(-/;iJV,  le  mouvemeut 
moyen  dans  un  jour,  sera 


n.36o”-f-mN 

N 


£ 3Co*-f-  m. 


a8.  On  connaît  avec  beaucoup  de  précision  le  mouvement  vrai  du 
Soleil;  mais  pour  que  la  formule  ^36o°-f-ra  donne  véritablement  le 

mouvement  moyen  diurne  , il  faudrait  que  les  deux  éclipses  eussent  été 
observées  soit  à l’apogée,  soit  au  périgée  où  l’équation  du  centre  est 
nulle , soit  dans  le  même  point  de  l'ellipse  lunaire  ; on  choisira  donc 
des  éclipses  qui  remplissent  ces  conditions;  par  exemple,  deux  éclipses 
périgées,  ou  deux  éclipses  apogées;  ou  deux  éclipses,  dont  l'une  soit 
périgée  et  l’autre  apogée  ; par  ce  moyen  on  éludera  l’inégalité.  On  a 
trouvé  de  cette  manière  que  le  moyen  mouvement  diurne  de  1a  lune 
est'  de  i3*  10'  35";  celui  de  l'apogée  est  de  G'  4>,,•  Ptolémée  trouvait 
i3,io'34"58'"33'’' 3o’ 3o"  et  6' 41"  a'"  1 5”  38' 3i”  par  les  méthode* 
indiquées  ci-dessus. 

39.  Avec  ces  connaissances  préliminaires  qu’on  peut  tirer  immédiate- 
ment des  observations  sans  le  secours  d’aucune  théorie,  on  peut  entre- 
prendre des  observations  plus  précises  pour  en  déduire  la  parallaxe  , et 


a84  ASTRONOMIE. 

par  suite  une  connaissance  plus  approchée  de  l'excentricité , de  l’apogée, 
et  autres  particularités  du  cours  de  la  lune. 

On  observera  donc  le  passage  de  la  lune  au  méridien , on  en  déduira 
l'ascension  droite  de  la  lune  par  la  comparaison  avec  une  ou  plusieurs 
étoiles  bien  connues.  Au  méridien , la  parallaxe  et  la  réfraction  ne  changent 
en  rien  l'ascension  droite. 

La  réfraction  diminue  la  distance  au  zénit,  mais  nous  savons  calculer 
la  réfraction  ; nous  aurons  la  distance  au  zénit  corrigée  de  la  réfraction , 
mais  elle  restera  affectée  de  la  parallaxe. 

3o.  Pour  reconnaître  par  l’observation  les  inégalités  nombreuses  de  la 
lune  , il  faudrait  avoir  plusieurs  lieux  vrais  de  la  lune  ; mais  l'observation 
ne  donne  que  des  lieux  affectés  de  la  parallaxe.  La  première  chose  à 
connaître  serait  donc  cette  parallaxe , au  moyen  de  laquelle  nous  transfor- 
merions les  lieux  apparens  en  lieux  vrais. 

Nous  avons  donné  différentes  méthodes  ( XV  ) pour  observer  celte 
parallaxe  ; elles  suffisaient  pour  reconnaître  que  la  parallaxe  des  étoiles 
est  insensible  ; elles  suffisaient  encore  pour  trouver  à peu  près  la  paral- 
laxe du  soleil  qui  est  très-petite.  Lesmouvemens  du  soleil  qui  sont  tou- 
jours uniformes  dans  l’espace  d’un  jour , nous  donnaient  encore  une 
grande  facilité.  Il  n’en  est  pas  de  môme  pour  la  lune  dont  les  mouve- 
incns  sont  très-inégaux , tant  en  ascension  droite  qu’en  déclinaison , ou 
distance  polaire.  Le  problème , sans  devenir  encore  bien  difficile,  devient 
au  moins  assez  compliqué. 

5i.  On  ne  peut,  à cause  de  l’inclinaison  des  cornes  de  la  lune,  ob- 
server le  plus  souvent  que  l’un  de  ses  bords  ; et  pour  avoir  la  position 
du  centre  , il  faut  connaître  le  demi-diamètre  ; mais  ce  diamètre  reçoit 
une  augmentation  à mesure  que  la  lune  approche  du  zénit.  Nous  avons 
trouvé  pour  cette  augmentation(XV.  5g),  une  formule  qui  ne  dépend  que 
du  demi-diamètre  même  et  de  la  distance  au  zénit.  Ainsi  toutes  les  fois 
que  l’on  voudra  déterminer  la  parallaxe  , il  faudra  d'abord  observer  le 
demi-diamètre  incliné  ou  la  distance  des  cornes,  ce  sera  le  demi-dia- 
mètre apparent;  on  déterminera  l’angle  que  la  ligue  des  cornes  fait  avec 
une  ligne  horizontale , et  l’on  calculera  l’accourcissement  produit  par 
la  réfraction;  avec  la  distance  du  centre  de  la  luue  au  zénit,  on  cal- 
culera l’augmentation.  Soit  c la  ligne  des  cornes,  r l’accourcissement 

produit  par  la  réfraction,  a l’augmentation,  on  aura  = ï 
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ï diamètre  horizontal.  Le  demi-diamètre  apparent  j ( c -}-  r)  ajouté  ou 
retranché  de  la  distance  au  zénit,  donnera  la  distance  apparente  du 
centre. 

Pour  calculer  l’accourcissement  r,  il  faut  mesurer  la  hauteur  perpen- 

• h 

diculaire  h de  la  partie  éclairée  et  la  ligne  des  cornes  c.  Alors  - = sin 

inclinaison  ; l’inclinaison  connue,  on  trouve  l’accourcissement  r dans 
la  table. 


3a.  Pour  connaître  la  parallaxe  , il  faudra  comparer  cette  distance 
apparente  du  centre  au  zénit  à une  distance  vraie  calculée;  la  différence 

sera  la  parallaxe  de  hauteur  p—nr  sin  (N  -f-  />),  d’où  <w  — ~in  ^ pf+p)’ 

Mais  pour  calculer  la  distance  vraie  de  la  lune  au  zénit , il  faut  con- 
naître et  la  distance  vraie  au  pôle,  et  l’angle  horaire  vrai;  et  c’est  en 
cela  que  consiste  la  difficulté,  parce  que  la  distance  au  pôle  change 
continuellement  et  inégalement,  et  que  l’ascension  droite  d’où  dépend 
l’anglo  horaire  croit  encore  d'une  manière  plus  rapide  et  plus  inégale.  11 
faut  donc  commencer  par  reconnaître  le  changement  de  la  distance  au  pôle. 


Méthode  pour  trouver  la  parallaxe  horizontale. 

33.  Soit  N la  distance  apparente  au  zénit  déji  corrigée  de  la  réfraction  ; 
cr  la  parallaxe  horizontale  qui  nous  est  inconnue , N — <nr  sin  N sera  la 
distance  vraie  au  zénit  et  la  distance  vraie  au  pôle  A=N — <ar  sin  N 
-f-  (90* — H) , H étant  la  hauteur  du  pôle. 

Une  seconde  observation  donnera  de  même 

A'  =s  N'  — ur'  sin  IV'-}-  ( 90* — H) , 

d’où 

(a) A — A' = N — N'— ® sin  N -far' sin  N'. 

La  parallaxe  horizontale  est  l’angle  sous  lequel  la  lune  voit  le  rayon  de 
la  terre.  Soit  R la  distance  de  la  lune  à la  terre  , r le  rayon  du  globe 
lunaire  , f le  rayon  du  globe  terrestre , D le  demi-diamètre  moyen , 

i le  demi  - diamètre  actuel  ; nous  aurons  «■  = A , J1  = 5 . donc 
y = ^ = constante.  Nous  verrons  que  ce  rapport  est  celui  de  Sa‘,a~r 
= 3,(564 1 j donc  la  parallaxe  d’un  instant  quelconque  est  au  diamètre 


? 
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pour  le  même  instant , comme  la  parallaxe  horizontale  d’un  autre  ins- 
tant est  au  diamètre  pour  ce  second  instant,  donc  ■®  : / ou 

«•'  = y -ar , et  en  substituant  cette  valeur  dans  l'équation  (a) , on  aura 
A — A'  = N •—  N'  — ■®  ^sin  N — j sin  N'^  , 
et  en  supposant  ^ sin  N'=  sin  N",  on  aura 

A — A'ibN — N' — a*  sinj(N — N")  cos  j(N-f-N"); 

la  variation  diurne  de  la  parallaxe  peut  aller  à 39"  vers  les  moyennes 
distances. 

Nous  pouvons  choisir  des  circonstances  où  N — N"  soit  un  petit  arc, 
et  les  distances  N et  N'  fort  petites,  ce  qui  arrive  tous  les  mois  quand  la 
déclinaison  boréale  de  la  lune  est  la  plus  grande  ; or , dans  ce  cas, 
a®- sin  i (N — N")  cos  x (N  -4-  N")  est  une  quantité  qu’on  pourrait 
négliger  dans  une  première  approximation. 

Mais  nous  savons  déjà  que  tt  est  égal  à 5 ou  /,oo  fois  la  parallaxe  du 
soleil  b 9"  X 5oo  , ou  9 X 4 00  = 45’»  ou  6°'  ; supposons  par  un  milieu 
— 53',  l’erreur  sera  beaucoup  moins  considérable  que  si  nous  négli- 
gions tout  à fait  le  terme  2®  sin  £ (N  — N")  cos  r (N  ■+■  N'')  ; nous 
aurons  donc  une  valeur  fort  approchée  de  A — A'  ou  du  mouvement 
diurne  de  la  lune  vers  le  pôle.  Avec  ce  mouvement , nous  pourrons 
connaître  la  distance  A"  pour  un  instant  quelconque  entre  les  deux  obser- 
vations au  méridien. 


34.  L’intervalle  entre  les  deux  passages  au  méridien  sera  de  24h  5o' 
environ  ; mettons  en  général  ( a4h  -f-  jr  ) , x sera  donné  par  l’ob- 
servation. 

Supposons  qu’on  observe  la  distance  N'"  de  la  lune  8 heures  après 
le  premier  passage  au  méridien-  ; la  distance  polaire  sera  A — S ^ 
pour  l’instant  de  l’observation,  sauf  la  petite  erreur  sur  <sr'  sin  N'  et  sur 
— ■*  >ln  N ^ ; comparez  cette  distance  calculée  avec  la  distance 

observée  N'"  corrigée  de  la  réfraction  ; la  différence  sera  la  parallaxe 
de  hauteur  p qui  sera  connue  à peu  près.  Or  p — rar"  sin  N'n,  donc 

“9"  ~ .-intv*  > nous  aurons  donc  une  valeur  approchée  de  la  parallaxe 
horizontale®-"  pour  l'instant  de  l’observation. 
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Avec  celle  valeur  approchée , nous  calculerons  les  deux  parallaxes 
au  méridien  <ar  sin  N el  nr'  sin  N'  que  nous  avous  négligées  d’abord,  ou 
calculées  approximativement.  Ici  l’erreur  sera  presque  insensible,  parce 
que  sin  N et  sin  N"  sont  de  petites  fractions;  nous  aurons  donc  A — A' 
plus  exactement , et  recommençant  le  calcul  , uous  aurons  une  valeur 
plus  approchée  de  tr.  Si  la  différence  entre  les  valeurs  de  w est  un  peu 
sensible,  nous  recommencerons  le  calcul  jusqu’à  ce  qu’enfin  deux  calculs 
consécutifs  nous  aient  donné  la  même  valeur  pour  <o. 

35.  Pour  calculer  la  distance  de  la  lune  8 heures  après  le  passage  au 
méridien , nous  avons  été  obligés  de  calculer  le  triangle  ZPL  ( fig.  4®) , 
dans  lequel  nous  supposons  connus  les  côtés  PZ  et  PL  avec  l’angle 
ZPI . ; PZ  est  en  effet  bien  connu  , PL  l’est  à peu  près  : pour  avoir 

P on  dira  a4*-4-  ac  : 3Go*  ::  8*  : NPL  = 56°,'8  . 

Mais  celte  valeur  elle-même  ne  sera  qu’approchée  si  le  mouvement 
de  la  lune  en  ascension  droite  est  inégal,  et  il  l'est  presque  toujours. 
Pour  y remédier,  on  observera  quatre  ou  cinq  passages  consécutifs  au 
méridien.  Supposons  que  ces  passages  soient  comme  dans  le  tableau 
suivant,  formé  d’après  des  observations  de  M.  Maskelyne. 


•M 

00 

4sv 

Dist.  zéu. 

iw  bord 
au 

mérid. 

A' 

A' 

A" 

A,T 

3i  janv. 
T'févr. 

2 

3 

24*48’ 1 3'5bordinf. 
23.i2.i3. 3 b.  sup. 
23.33.43.2  b.  sup. 
35.ig.  0.9  b.  sup. 
28.  ig.27.0  b.  sup. 

4‘35'54' 
5.3i.35 
6. 27.28 
7.2a.  0 
8. 14.20 

a4‘56'  1* 
34.55.5S 
24.54.22 
24.52.20 

— o'  8* 
— 1.21 
— 2.1 2 

— i'i3* 
— o.5i 

— f— 02  2* 

On  voit  combien  les  intervalles  sont  inégaux  , et  comme  les  diffé- 
rences croissent  irrégulièrement.  On  voit  donc  que  pour  avoir  l’angle 
horaire  8 heures  après  le  second  passage  , par  exemple  , il  ne  suffi- 

« . • 8A  36o* 

rait  pas  de  faire  celle  analogie,  24*  55'  53"  ; 36o”::8*  : P = ^ /k  gy‘. 

Cette  analogie  supposerait  le  mouvement  uniforme.  Pour  avoir  égard 
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aux  différences  des  divers  ordres,  voici  comment  on  fera  le  calcul  de 
l'angle  horaire. 


36.  I.’angle  horaire  d'un  astre  est  mesuré  par  l'arc  de  l'équateur  com- 
pris entre  le  point  de  l'équateur  qui  est  au  méridieu,  cl  le  cercle  de 
déclinaison  de  l'astre , ou  l’ascension  droite  du  milieu  du  ciel , moins  l’as- 
cension droite  de  l'astre. 

Soit  M le  milieu  du  ciel,  Al  l'ascension  droite  de  la  lune, 8 heures  après 
le  passage  du  premier  février,  P son  angle  horaire  , P = M — Al. 

A l'instant  du  passage  , nous  aurions 
ascension  droite  du  milieu  du  ciel. .. . = 5*3i'35"=  82’  Sa'  45". 

Huit  heures  sidérales  plus  tard , nous 
aurions M = 1 3*  3i'35"=aoa,,5a'45". 

11  reste  donc  à connaître  Al  huit  heures  après  le  passage. 

Or  nous  voyons  que  d’un  jour  ii  l’autre  l’ascension  droite  de  la  lune 
croit  de  o*  56'  1",  o*  55'  55",  o‘  54'  3a",  o*  5a'  ao",  puisque  son  passage  au 
méridien  retarde  successivement  de  ces  quantités. 


87.  On  tiendra  compte  des  inégalités  de  ce  mouvement  par  une  formule 
d’interpolation  qui  se  déduit  du  théorème  de  Taylor , et  qui  est  d’une 
approximation  suffisante. 

»•  fil 

Soit  1 l'intervalle  pour  lequel  on  calcule , ici  i = = o . 5ao88 , 

â4  W JJ 

vous  aurez 


^ Al  = 5*  3 1 ' 35"+  <À'+  A'+  ff-OP-a) 


+i£=a.<S3ÿ=aA-+* 


On  voit  que  ces  divers  coefficiens  sont  ceux  que  fournit  la  doctrine  des 
combinaisons.  Voyez  le  mot  combinaison  dans  l’Encyclopédie. 

^=—0.3 3956  ; = — 0.59304;  (— ) =—0.669761 

A' =4- 55' 53";  A"  = — i'ai";  A'"=  — 5.";  A'’  = + aa" 

et  multipliant  tout  par  i5  , puisque  la  pendule  suit  le  tems  sidéral,' 
il  viendra 

Al 
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A\  = 8a*  5a' 45" 
+ 4.28.58.6 
-+- 3.12.4 

-  49-4 

-  *4-4 


= 87*32'5a"a 

M = 202.52.43 
M — A*  11 5“  39'  5^8  = P. 
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En  supposant  le  mouvement  uniforme,  on  aurait  eu  plus  faible  et 
P plus  fort  de  i'8",6.  Cet  angle  horaire  n’est  encore  que  celui  du  bord 
précédent  de  la  lune  ; nous  en  déduirons  l’angle  horaire  du  centre  quand 
nous  connaîtrons  la  distance  polaire. 


38.  Le  3i  janvier,  la  distance  zénitale  observée  est  24*48'  i3"5 


J’ajoute  pour  la  réfraction 27.0 

On  a observé  le  bord  inférieur;  je  retranche  le 
demi-diamètre  augmenté i5.  4 


24. 33. 56. 5 = IV.' 

A l’ordinaire  , on  cherche  ce  dcmi-diaraèire  par  les  tables  , on  en 
calcule  l'augmentation  (XV  . 38)  ; mais  dans  de  premières  recherches  , 
quand  on  ne  connaît  ni  la  parallaxe  ni  le  diamètre , il  faut  mesurer  le 
diamètre  et  le  corriger  de  l’effet  de  la  réfraction  sur  les  diamètres  in- 
clinés ; on  aura  ainsi  le  demi-diamètre  apparent  qu'il  faudra  retrancher 
de  la  distance  zénitale  du  bord  inférieur  , pour  avoir  IV  distance  zc- 
nitalc  apparente  du  centre  de  la  lune. 

Quand  on  a des  tables  de  parallaxe  horizontale,  on  calcule  la  pa- 
rallaxe de  hauteur  pour  le  centre  de  la  lune  ; on  la  retranche  de  la 
distance  N du  centre.  Ici , par  exemple,  avec  la  parallaxe  horizontale 
54'  28",  la  série  (XV.  13)  donnerait  22' 5o"  à retrancher  de  N,  et  l’on 


aurait 24*  10'  47" 

on  y ajouterait  la  distance  polaire 38. 3 1 .30 

et  l’on  aurait  la  distance  polaire  A.........  62.42.  7 


Par  des  calculs  semblables,  on  aurait,  pour  les  cinq  observations,  les 
quantités  contenues  dans  le  tableau  suivant. 

Quand  on  a des  tables  des  parallaxes  et  des  diamètres,  on  peut  cal- 
culer les  parallaxes  pour  le  bord  observé  , retrancher  celte  parallaxe  de 
la  distance  observée  , et  ensuite  retrancher  le  demi-diamètre  vrai.  On  se 
dispenserait  de  calculer  l’augmentation. 


a 
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A 

A' 

A* 

A'" 

A" 

62*  42'  7* 
61 . 57. 22 
61. 58. 36 
63.42.27 
66. 40. 24 

-«*  4' 45' 

-f-0.21  . l4 
-f-l.43.Sl 
-f— 2 . 57 . 57 

-+-i*  a5'  5 cj 
-f-i  .22.57 

+1.14.  6 

— 3'  22' 
— 8.5i 

-5' 9' 

la  distance  zénitale,  8 heures  après  le  passage , sera 

6i*37,aa''+iA'-f-i^=^  A''-f-  A,n+  etc. 

A'=4-ai'  i*4" f A"=  4-i"aa'37";  A"'=— 8'3i"  et  A"=  — 5' 9": 

On  prend  les  différences  de  tous  les  ordres  en  descendant  par  échelons, 
et  l’on  est  oblige  de  supposer  les  A"  conslans,  quand  on  n'a  , comme  ici, 
que  cinq  observations  consecutives. 

Les  coetliciens  fonctions  de  i sont  les  mêmes  que  pour  l’angle  horaire  ; 
on  aura  donc 

A = 6i*  34' a5". 


3q.  Nous  avons  dit  que  le  demi-diamètre  apparent  au  méridien  était  de 
i5'4“,  et  qu’on  avait  pu  le  mesurer;  i5'4"à  6i*  34'  25"  du  pôle  sou  tendent 
i5'  4* 

un  angle  au  pôle  de  = 17' 8"  qu’il  faut  retrancher  de  l’angle 

du  premier  bord  ; il  restera  P = 1 15'  12' 45"  angle  horaire  du  centre. 

Telle  serait  la  distance  vraie  de  la  lune  au  pôle  et  l’angle  horaire  vrai, 
huit  heures  après  le  passage  au  méridien.  Avec  ces  deux  quantités  et  la 
distance  du  pôle  au  zéuil=:38*  3 1 ' 20",  nous  calculerions  la  distance 
vraie  au  zénit  = N , cl  nous  trouverions  N = 82*  o'  1 3"  ; pour  cette  dis- 
tance , la  série  (XV.  12)  donnerait p =54'  2, ”97  et  (N  +p)  = 82* 54'  >6''* 
Cette  distance  apparente  n’ayant  point  été  observée,  nous  avons  été 
obligés  de  la  calculer;  mais  supposons  quelle  ait  été  observée,  nous 
aurons  (N-f-/?)  — N = 82*  54'  1 6'' — 82* o'  1 3’'=  54' 5 "=p = -tr . sin ( N -f-/') 


et  <ar 


54  3 54'  5 » ,, 

*m(N  -H>)  “ «a  8 a°  54'  IS*  — 20  ’ 


Digitized  by  Google 
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4o.  Mais  supposons  que  nous  n’ayons  aucune  idée  de  la  parallaxe , que 
nous  ignorions  même  si  elle  existe  ; en  ce  cas  il  faudrait  d'abord  la  né- 
gliger, et  après  avoir  ajouté  la  réfraction,  ajouté  ou  retranché  le  demi- 
diamètre  apparent  comme  ci-dessus,  nous  aurions  les  distances  polaires  A 
que  présente  le  tableau  suivant  : 


A 

a' 

A" 

A* 

A” 

63”  4' 57“ 
Gi .58.55 
6a.ao.ai 

64.  5.3g 

67.  6.13 

— 1*  6'  2* 
0.21  .a6 
■+•  1.40.18 
-t-  3.  0.33 

-+■  i*27'a8* 
-f-  î.ao.Ba 
-f-  1 . 1 5 . i5 

— 3’  36* 

— 8.37 

— 5'  1* 

Toutes  les  distances  polaires  sont  plus  fortes  de  ai  à 26'  que  dans  le 
tableau  précédent;  les  A',  A",  etc.  sont  à peu  près  les  mêmes.  Nous 
aurions 

A=6i* 58' 55'4-iA'4- - ‘ ~ ' } A"+  «(^)(^)A"'4-etc.=6f56'  19". 

Avec  l’angle  horaire  x 1 5*  12'  45",  la  distance  du  pôle  au  zénit=38”3i'  20", 


et  avec  cette  distance  polaire,  nous  trouverions  N =82.18.14 

l.’obscrvation  aurait  donné  N+^>.. . . = 82.54. 16 

D’où  p....=  36.  2 


Nous  en  conclurions  er  = . & = 36'  3q"  valeur  trop  faible  d’en- 

nn  Ha*  54  16  3 ‘ 

viron  1 7 j;  la  parallaxe  au  méridien  serait  36'  3g"  sina3'  27'  35''=  14' 35'', 
A = 6i°  56'  19"  — 14'  55"=  6i”  4i'  44"  troP  f°rle  de  7'  19",  l’erreur  est 
réduite  au  tiers. 

Avec  cette  nouvelle  distance  nous  aurions  N = 86*  6'  14",  p= 48' 3" 
/>'  ou  la  parallaxe  au  méridien,  jg'^'et  A =61*  37'  2"  trop  fortede  2 ' 37". 

Avec  cette  troisième  valeur,  N = 8a“  2'  2t",  p = 5i'  55",  <ir  = 52'i7", 
p'  — 20'  4g"  et  A = 61”  35'  3o"  trop  forte  de  i'  5". 

Cette  quatrième  valeur  donne  N =82*  1'  6",  p= 53'  10",  <a—  53'  35", 
p'  — 21' 20"  et  A = 61*  34’ 59"  trop  forte  de  34". 

Cette  cinquième  valeur  donne  N=82*  o'4i",/'=53'  35",  A = 54,o", 
p'  — ai'  3o",  A = 6j°  34'  49"  trop  forte  de  24". 

Cette  sixième  valeur  donne  N = 82*  o'  3o",  p = 53'  46",  = 54'  1 1 ", 

p'  = ai'  34",  A = 6i°  3a'  45"  trop  forte  de  20";  mais  la  parallaxe  hori- 
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zontalc  est  à fort  peu  près  exacte , une  nouvelle  approximation  n'y 
apporterait  aucun  changement. 

Avec  cette  valeur  on  conclurait  l’augmentation  au  méridien  (XV.  58); 
on  la  retrancherait  du  diamètre  apparent  observé,  on  en  conclurait  le 
rapport  du  demi-diamètre  à la  parallaxe  pour  avoir  les  autres  jours  la 
parallaxe  par  le  diamètre  observé.  On  recommencerait  le  calcul  des  dis- 
tances au  zénit  et  au  pôle;  on  recommencerait  l'interpolation  pour  avoir 
le  véritable  A , et  une  valeur  plus  précise  encore  de  la  parallaxe. 

On  arriverait  au  même  but  d'uuc  manière  plus  courte  par  la  formule 
suivante  : 

(N  + iQ-N 

sin  (IV  + />)  — -.—^(cos/sin  A — sin/  eos  A cotl’  — sin  j »»in'nco«!V) 

N est  la  distance  approximative,  n la  distance  zénilale  au  méridien, 
^ = 90” — 11;  on  négligerait  d'abord  le  terme  sin  sin’n  cos  N,  sauf  à 
en  tenir  compte  ensuite;  on  aurait  ainsi  .7  = 54'  n",5. 

41.  Cet  exemple  était  favorable  en  ce  que  les  distances  au  zénit  étaient 
presque  les  plus  petites  qu’il  soit  possible  d'observer  ; la  parallaxe  hori- 
zontale était  aussi  presque  au  minimum , les  erreurs  au  méridien  moins 
considérables , par  conséquent. 

O11  recommencerait  des  opérations  toutes  pareilles  quand  les  dia- 
mètres cl  les  parallaxes  sont  au  maximum  , et  que  les  distances  zénitales 
sont  fort  petites  au  méridien,  et  l'on  aurait  la  plus  grande  parallaxe 
horizontale  ainsi  que  la  plus  petite. 

C’est  ainsi  que  les  anciens  astronomes  auraient  pu  trouver  les  paral- 
laxes, s'ils  eussent  possédé  de  meilleurs  instrumens.  C'est  ainsi  que  la 
connaissance  de  cet  élément  essentiel  a été  perfectionnée  peu  à peu. 
Aujourd'hui  on  le  connaît  trop  bien  pour  qu'on  ait  besoin  de  recourir 
à la  méthode  que  nous  venons  d'indiquer  ; niais  il  était  nécessaire  de 
montrer  comment  on  a pu  trouver  la  parallaxe  anciennement. 

4a.  Nous  avons  parlé  d'une  autre  méthode  pour  trouver  la  parallaxe, 
pratiquée  par  Lacaillc  au  Cap  de  Bonne-Espérance,  et  par  l.alande,  à 
Berlin.  Celte  méthode  est  beaucoup  meilleure  ; car  la  précédente  peut 
être  incertaine  de  plusieurs  secondes. 

Soit  C ( fig.  41)  le  Cap,  et  Z son  zénit;  B Berlin  , et  TJ  son  zénit  ; 
1,  la  lune.  Un  observateur  au  centre  de  la  terre  observerait  ZKL,  dis- 
tance de  la  luue  au  zénit  du  Cap  , et  Z'IvL  au  zéuit  de  Berlin;  la  somme 
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ZKZ'  serait  la  différence  des  deux  latitudes;  mais  les  distances  réelle- 
ment observées  seront 

7. CL  = ZKL  -J-  CLK , 

Z'BL  = Z'KL  + BLK , 
dont  la  somme  donne 

ZCL  -f-  Z'BL  = ( ZKL  + Z'KL ) -f-  CLK  + BLK 

= ZKZ'-)-'arsin  ZCL  + <îf  sin  Z'BL, 

ou  N N'  = H -f-  H'+  <ar  ( sin  N + sin  N'), 

, . N + N'—  ( H + H') 

Ct  par  conséquent  w + ,in  fr/-2  , 

„„  _ _ (N  + N')-(H  + 1Q  _ (X+N')-(H4  II') 

«o  N -J-  «n  N'  a siu  i ( IN  .V  ) co»  j (N'  — IV ' )’ 

On  suppose  les  deux  observations  simultanées  ; c’est-à-dire  que  les  deux 
observateurs  sout  sous  le  même  méridien.  On  suppose  encore  qu’on  a 
corrigé  les  deux  distances  de  la  réfraction. 

O 


43.  Si  les  deux  observations  n’ont  pas  été  faites  au  même  instant,  on 
calcule  de  combien  la  distauce  de  la  lune  au  pôle  a dû  changer  dans  l’in- 
tervalle : soit  dN  ce  changement;  au  lieu  de  (N-f-lV),  on  emploie 
(N-f-N'-t-</N);  je  suppose  que  la  lune  se  rapproche  du  zénil  du  second 
observateur. 

Nous  donnerons  ci-après  une  autre  méthode  pour  trouver  la  parallaxe 
de  la  lune  par  des  observations  faites  dans  un  seul  lieu. 

Au  lieu  de  trouver  la  parallaxe  horizontale  par  la  parallaxe  de  hau- 
teur, on  peut  la  trouver  par  la  parallaxe  d’ascension  droite.  ( Voyez  le 
chapitre  des  parallaxes.  ) 

44'  La  parallaxe  ainsi  connue  à peu  près , nous  donnera  par  la 
suite  les  moyens  de  la  corriger  encore  ct  d’approcher  plus  près  de 
la  vérité  ; on  peut  se  flatter  qu’elle  est  aujourd'hui  connue  à une 
secondet-  près.  La  théorie  et  l’observation  ne  diffèrent  pas  eu  effet 
d'une  seconde. 

Le  rapport  ^ est,  comme  nous  avons  vu  (53),  celui  du  rayon  de 
la  terre  au  rayon  de  la  lune;  la  surface  de  la  lune  est  donc  à celle 
de  la  terre  dans  le  rapport  , et  les  volumes  dans  le  rapport  de 
Cd)  ’ •^‘ns*  1°  ray°n  1®  lune  étant  environ  0.27393  de  celui  de  la 
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terre,  ou  —,  ia  surface  — = - J— - . le  volume  4-  environ  : le  rapport 

’ n’  iai  «3,4  ' 49  » ri 

des  masses  dépend  ensuite  des  densités. 

De  l’inclinaison  de  F orbite  lunaire. 

45.  Nous  pouvons  maintenant  trouver  par  observation,  l’ascension 
droite  et  la  déclinaison  vraie  de  la  lune,  et  par  conséquent  sa  longitude 
et  sa  latitude  vraie.  Nous  aurons  son  mouvement  vrai  entre  chaque  paire 
d'observations  ; nous  le  comparerons  au  mouvement  moyen  pour  eu 
déduire  les  inégalités;  et  d’abord  nous  en  trouverons  une  fort  remar- 
quable qui  n’a  point  lieu  pour  le  soleil.  Le  soleil , en  effet , est  toujours 
dans  l’écliptique;  il  n’a  point  de  latitude  sensible.  Il  n’en  est  pas  de  même 
de  la  lune  : le  calcul  nous  prouvera  qu’elle  est  presque  toujours  au- 
dessous  ou  au-dessus  de  l’écliptique  , et  que  son  orbite  ne  coupe  ce 
cercle  qu'en  deux  points  qu'il  s’agit  de  déterminer,  et  que  cette  orbite 
fait  avec  l’écliptique  un  angle  d’environ  5*  qu’il  faut  aussi  connaître  plus 
exactement. 

46.  Parmi  nos  observations  , choisissons  les  deux  plus  voisines  du 
passage  par  l’écliptique.  Soit  L et  V (fîg.  4a)  les  deux  lieux  de  la  lune; 
L A , VB  ses  deux  latitudes  observées,  et  AB  le  mouvement  en  longitude 
dans  l'intervalle  ; il  faut  trouver  le  point  C et  l'angle  C.  On  a 

tang  AL  = tang  C sin  AC  , tang  VBs=  tang  C sin  CB; 

donc 

tang  AIv+UngYB=’^^ÎLBJ=atangCsin  ’(AC-f-BC)cosi(AC— BC); 
donc 

tang  C 


ensuite 

= SW-  UnS  AL  : ,anS  BV  ::  sin  AC  : sia  BC  * 

ou  bien 

tang  AL-f-lang  BV  : tang  AL— tang  BV  : : sin  AC -(-si  n BC  : sin  AC — sinBC, 


»in(AL-(-BV)  

a cos  ; (AC — BC/  co»  AL  co»  BV  sinî  (AC+BC) 

»in(a+*') 

a co»  A co»  a'  sin  ( AB  co»  J ( AC  — BC  ) ’ 
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eu 


sin ( AL-f-BV) :sin(AL — BV)::  tangj(AC-j-BC)  : taug  j(AC — BC), 

ou 

sin  (A  -H  X')  : sin  ( A — A')  ::  tang  { AB  : tang  i ( AC  — BC  ). 


Nous  connaissons  les  trois  premiers  termes,  nous  aurons  doue 
i(AC— BC)  et  AC=iAB+i(AC— BC),  BC=|AB— 4(AC— BC); 


nous  connaîtrons  donc  ÀC  et  BC  : nous  aurons  la  longitude  du  point  C; 

. ^ sin  ( A ■4'  A*  ) « . -,  , 

alors  tan"  L= ; -r  • , . n / A r — et  Je  problème  sera  re- 

® a cos  A cos  A sin  { AB  coa^  ( AC — DC  ) r 

solu  complètement;  mais  il  donnera  le  point  C avec  plus  de  pre'cision 
que  l’angle  C. 


47.  Le  point  C est  ce  qu’on  appelle  le  nœud  de  la  lune  ; les  deux  nœuds 
s'appelaient  encore  anciennement  tète  et  queue  du  dragon  ; Q désigne  le 
nœud  ascendant,  tS  nœud  descendant.  Les  Grecs  les  nommaient,  l'un 
anabtbazon , et  l’autre  catabilazon;  c'est-à-dire  qui  fait  mouler  au-dessus 
et  descendre  au-dessous , expressions  plus  justes , mal  interprétées  et 
ma)-à-propos  confondues  dans  l’Encyclopédie. 

Le  mois  suivant,  recommençons  ces  observations,  nous  trouverons 
pour  le  nœud  ascendant  C,  une  longitude  moins  avancée  de  près  de 
1"  38'  ; recommençons  le  mois  d'après,  nous  aurons  a’ 55',  et  ainsi  de 
suite  : ensorle  qu’en  comparaut  des  observations  éloignées , ce  mouve- 
ment rétrograde  du  nœud  est  de  19*  19' 45"  par  an,  et  que  le  nœud 
fait  le  tour  du  ciel  en  6798  jours. 

Quand  ou  aura  déterminé  la  latitude  BV,  la  longitude  EV  et  la  distance 
EC,  on  aura  tang  inclinaison  ==‘~ïT7^  = tang  angle  C. 


48.  L’angle  C parait  aussi  sujet  à quelques  inégalités,  on  le  trouve  de 
5*  à 5”  17',  suivant  les  circonstances;  on  peut  supposer  5*  8'  par  un  milieu 
dans  ces  premières  recherches. 


49.  Le  mouvement  sur  l’écliptique  n’est  donc  pas  le  véritable  mou- 
vement de  la  lune;  pour  le  connaître,  il  faut  réduire  chaque  longitude 


à l’orbite  , en  y ajoutant 


tang*  J I lin  j A 


tang*; loin 4*  , tang*-{  1 sin  UA 
suis*  ’ sio3' 
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Cette  équation  dépend  de  la  distance  A au  neend  , comptée  Sur  l'éclip- 
tique, cl  de  l'inclinaison  I = 5°  8';  elle  est  de  même  genre  que  la  réduc- 
tion de  l’équateur  à l’écliptique.  L’inclinaison  étant  plus  petite,  la  réduc- 
tion est  aussi  plus  faible  , car  on  a 

R = -f-  Y 4",  1 5 si n a.A  -f-  o’'4a6a  sin  4 A. 

50.  C’est  le  mouvement  sur  l’orbite  qui  doit  être  comparé  au  mou- 
vement moyen  pour  déterminer  les  inégalités  , l’excentricité  et  le  lieu 
de  l’apogée. 

Avant  d’entreprendre  cette  recherche,  donnons  encore  un  moyen  pour 
déterminer  l’inclinaison  et  la  parallaxe  tout-à-Ia-fois. 

51.  On  choisira  le  lems  où  le  noeud  de  la  lune  est  dans  l’équateur 
même  , ce  qui  arrive  tous  les  dix-huit  ans  , et  même  tous  les  neuf  ans  , 
quoique  d’une  manière  renversée.  Soit  donc  EQ  (lîg.  45)  l’équateur,  ECQ 
l’écliptique,  EI.Q  l’orbite  delà  lune, 7. le  zénit,  ZA=H,  ZC  = ZÀ — AC 
= H—  u j ZL  = ZA  — AC  — CL  = II  — « — I. 

La  parallaxe  abaissera  la  lune  eu  / , de  sorte  que 

Ll  = «•  sin  7,1  = tz  sin  N ; 

donc  TA , ou 

N = 11  — ai  — I -j-  <sr  sin  N , ou  bien  I =11  — tu  — IV-f-'O-  sin  N.- 

Quinze  jours  après  on  aura,  dans  la  partie  australe  de  l’orbite  (fig.  45), 

7.1  = II  -f-  ai  I -f-  sia  N'  , ou  I = N'  — II  — ai  — «■'  sin  N'. 

Retranchant  la  première  équation  de  la  seconde  , nous  aurons 

N'-t-  N — aH  — cr’  sin  N'  — 'sr  sin  N = o , 

et  puisque  les  parallaxes  ts  , >sr'  sont  entre  elles  comme  les  diamètres 
observés,  en  supposant  les  diamètres  J'  et  / ',  on  aura 


et  en  substituant  dans  l’équation  précédente,  on  aura 

o = N'+N  — ail — <sr  sin  N — sin  N', 

d’où 
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aH  — N — N' 

*»  = y - 

sia  N — ~ jinN' 

y 

Les  diamètres  observes  J1,  J'  doivent  être  corriges  de  la  petite  augmen- 
tation due  ù la  distance  au  zénit , cl  cette  augmentation  sera  plus  grande 
pour  la  plus  petite  distance  au  zénit. 

Ces  parallaxes  ainsi  connues  , nous  aurous  I par  l’une  ou  l’autre  des 
deux  équations  primitives,  où  tout  sera  connu  alors. 

5a.  Cette  méthode  fera  donc  connaître  à la  fois  la  parallaxe  et  l’incli- 
naison .-  elle  suppose  les  nœuds  dans  l’équateur , ce  qui  n’aura  pas  lieu 
bien  rigoureusement. 

Ces  parallaxes  se  réduiront  à la  parallaxe  moyenne  n par  l’analogie 

tr  : cf  ::  n : demi-diamètre  moyen 
<*•'  : J*';:  n ; demi- diamètre  moyen. 

Le  demi-diamètre  moyen  est  la  demi-somme  des  diamètres  plus  grand 
et  plus  petit,  supposé  pourtant  que  la  lune  n’ait  d’autre  inégalité  que  celle 
qui  provient  de  l’excentricité. 

55.  Cette  méthode  serait  donc  la  plus  commode  de  toutes  , si  l’on 
pouvait  observer  la  lune  au  méridien  quand  elle  est  à 90'  de  ses  nœuds, 
et  quand  les  deux  nœuds  sont  aux  points  équinoxiaux  ; mais  ces  cir- 
constances très-difficiles  à réunir  dans  l’une  des  deux  observations,  sont 
tout  à fait  impossibles  à réunir  dans  les  deux , parce  que  la  demi- 
révolution  n’est  pas  d’un  nombre  entier  de  retours  au  méridien  , et  qu» 
les  nœuds  changent  continuellement  de  place.  Il  faut  donc  ajouter  quel- 
ques considérations  nouvelles  au  procédé  qui  vient  d’être  exposé , il 
deviendra  plus  compliqué,  mais  plus  général  ; il  est  susceptible  d’une 
assez  grande  précision. 

Ptoléméc  s’y  était  pourtant  trompé  sensiblement,  puisqu’il  trouvait  la 
parallaxe  moyenne  78',5  au  lieu  de  57'  que  nous  trouvons.  Le  Mounicr 
réussit  beaucoup  mieux,  puisqu’il  trouva  5j'  2". 

54.  Soit  comme  ci-dessus , TA  (fig.  44)  l’équateur  , TCQ  l'écliptique,’ 
QLI3  l'orbite  de  la  lune,  Z le  zénit,  Zu=  IV  distance  observée  au  zéuit , 
P le  pôle,  et  P lua  le  cercle  de  déclinaison  de  la  lune  ; car  la  lune  étaut 
a.  58 
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observée  au  méridien,  les  points  P,  Z,  /,  n,  a seront  dans  nn  même 
cercle.  La  parallaxe  de  hauteur  est 

& sin  Lu  — nsr  sin  N = lu. 

On  a de  plus 

ZussNasZa— -fl/-f-wsini\=Z<i — ac — r/-f-<B-sinN=II — D — cLf-'ts'sinN, 

en  nommant  D la  déclinaison  du  point  c de  l'écliptique. 

Nous  connaissons  ac  par  la  formule  tang  ac  ou  taug  D = tang  ut  siu  Ta 
= tang  ta  sin  zR(£  ; il  restera  encore  à éliminer  cl. 

Nous  connaissons  TQ  longitude  du  noeud,  et  Te  longitude  du  point  de 
l’écliptique  culminant  avec  la  lune;  nous  connaissons  JJcf  = 180“ — T ta 
angle  de  l’écliptique  avec  le  cercle  de  déclinaison. 

Dans  le  triangle  Q<7  , nous  avons  donc  deux  angles  , car  l'inclinaison 
est  connue  à fort  peu  près;  nous  avons  Qc  = Te  — RT;  nous  pouvons 
donc  calculer  cl.  Soit  e7  = E,  notre  équation  deviendra  donc 

N = II  — D — E -f-  <ar  sin  N; 

cl  ainsi  calculé,  différera  peu  de  l'inclinaison  , car 


tang  cl  = 


tang  I sin  Qc 


sin  c cas  c coa  Q c tang  l’ 


L’erreur  commise  sur  l’inclinaison  se  portera  presque  toute  entière- 
sur  cl,  mais  nous  allons  voir  qu’elle  se  détruira  par  une  compensation 
nécessaire. 


55.  Une  seconde  observation  faite  sept  ou  huit  jours  après  la  pre- 
mière, donnera 

N’=H-f-D'-l-E'-+-<sr'  sin  N', 

et  par  conséquent 

(N'-j-N)  = ail — (D — D7)  — (E— E')+  <ar  sinN  + sin  N', 
(N-HV)  — all  + CD— D')  + CE— K’)  = sin  N+  y sin  N', 

y 

et  en  faisant  j sin  N'=  sin  N",  ou  aura 


(N-f>Q— alI-HD— O’f-fÇE-E')  _ ;'N-fIN>4-;(D— TV)-t-;(E — F.1)— H 
»in  JS  4.  sin  N*  jini  (N+N’j  cos  ; (N— > ') 
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Si  nous  supposons  l’inclinaison  un  peu  trop  grande , cl  = E sera 
aussi  un  peu  trop  grande;  mais  par  la  même  raison  , E'  sera  aussi  un 
peu  trop  grande  ; j (E  — E')  n’aura  que  la  demi-différence  de  deux 
erreurs  presque  égales  : uous  aurons  donc  <tr  avec  assez  de  précision  : 
«r  étant  connu , nous  connaîtrons  aussi  <ar  sin  N de  la  première  équation  , 
et  alors  nous  aurons  cl=  H — N — D-f- 'ffl- sin  IV  bien  connu;  car 
l’erreur  de  <or  sera  fort  diminuée  par  la  multiplication  dans  le  terme 
nsr  sin  N , N étant  un  arc  peu  considérable.  Nous  aurons  donc  une  valeur 
très-approchée  de  cl;  ensuite  abaissons  la  perpendiculaire  //■>,  nous  aurons 

tang  cp  = tang  c/ cos  c , sin  l/>  — siu  le  sin  c,  enfin  tang  I — ■ I sera 

l'inclinaison  ; si  elle  diffère  un  peu  de  l'inclinaison  supposée,  nous  re- 
commencerons tout  le  calcul,  et  nous  aurous  1 plus  exactement  que  la 
première  fois,  et  ainsi  de  suite. 

56.  On  pourra  employer  cette  méthode  tous  les  neuf  ans , et  on  pourra 
trouver  des  valeurs  différentes  de  quelques  minutes  pour  celte  incli- 
naison; on  cherchera  la  loi  de  ces  inégalités,  nous  y reviendrons  après 
avoir  examiné  celles  de  la  longitude. 

57.  Pour  trouver  ces  dernières,  nous  pourrons  d’abord  tenter  les  mé- 
thodes qui  nous  ont  réussi  pour  le  soleil  ; cherchons  donc  à la  fois  l'ex- 
centricité et  l'apogce. 

Soient  Z,  U , Z"  trois  anomalies  moyennes  inconnues,  u — /),«,  « + ‘7 
les  trois  anomalies  vraies  correspondantes , également  iucounucs  ; on  sait 
seulement  que 

Z = (tt  — p)  -\-a  sin( n — p)  -f-  R , 

Z'  = u -f-  a sin  u -}-  R' 

Z"=  (u  7)  4-  « sin  (u  — f—  <7 ) -4- R'', 

en  désignant- par  R,  R',  R''  la  somme  des  autres  termes  de  la  série  qui, 
dans  chacune  de  ces  équations  , complète  la  valeur  de  l'anomalie 
moyenne  exprimée  en  fonction  de  l'anomalie  vraie  et  de  l’excentricité. 
Ces  trois  équations  donnent  d'abord 

U — Z — p -f-a[sin  u — sin  (« — p)]-f-R'  — R > 

Z" — Z'=  7 4-n[sin  («-+-  q)  — sinu]-f-R" — R', 

OU 

(Z'  — Z — p)  — (R'  — R ) = an  sin  \ p cos  j p cos  u -f-  an  sin*  i p sin  u , 
(Z" — Z' — q)  — (R" — R')  — 2 a sin  j q cos  j q cos  « — a»  sin*  { 7 sin  « , 
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(Z' — Z — p)  — (R' — R)  .... 

=s  a cos  u -h  a tang  -J  p sm  u , 

(Z' — 7J — a)  — (R' — R) 

= a cos  u — a tang  j q sin  u. 

Supposons  maintenant  qu’aux  trois  anomalies  moyennes  Z , Z' , Z", 

correspondent  les  longitudes  moyennes M,  M',  M”, 

et  les  longitudes  de  l’apogée sr,  te',  u", 

et  qu’on  ait  de  plus  — m,  -n,  on  aura 


Z ==  M — or  = M — ( yr'  — m)  , 
U = M'  — or’ 

Z”=  M''—  ir"=  M"—  ( *'  + »), 

donc 


Z'  — Z = M'  — M—  m,  Z"—  T!  = M"— M'  — n. 


Soient  pareillement  V,  V',  V”  les  longitudes  vraies  correspondantes 
aux  anomalies  vraies  u,  u — p,u-\-q,  on  aura 

u—V — or',  U — />  — V — (or' — ni),  u-\-q=z\" — (-îr'-f-n), 

et  par  conséquent, 

p = V'—  V—  m ; q=\"—V'—n; 


en  substituant  ces  valeurs  dans  les  équations  (a),  on  aura 


(*)••• 


'(M- M)-(V'-V)  - ftV — R) 
»in  ( V*— V — m) 

, (V*— \ )— (R’— TT) 
; «ïn  (V— V — n) 


= acosu-f-asin  utang^  (V' — V — n), 
— n cos  u — usina  tangj(V" — V — n). 


Nous  connaissons  (M1 — M)  , (M" — M')  mouvemens  moyens  en  longi- 
tude dans  les  deux  intervalles;  (V' — V),(V" — V')  sont  les  différences 
des  longitudes  observées;  nous  connaissons  aussi  met  n,  mouvement 
de  l’apogée  dans  les  deux  intervalles;  nous  pourrons  calculer  R, R',  R'' 
par  la  connaissance  approchée  que  nous  avons  de  l’excentricité  ; nous 
n’avons  donc  que  les  deux  incounues  a cos  u et  a sin  u;  nous  les  déter- 
minerons par  l’élimination  numérique  ; alors  tang  u = n-j-“  , et  nous 


P a cos  u 

aurons  enlin  a = — — 

cos  u 


a Fin  u 
lia  u 
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58.  Nous  aurons  ainsi  le  premier  coeflicient  de  l'équation  du  centre 
pour  l’argument  u;  nous  en  déduirons  directement  e=~a.  Avec  celte 
valeur,  nous  recommencerons  le  calcul  de  R,  R',  R",  et  tous  les  calculs 
subse'qucns;  nous  aurons  u et  a plus  exactement,  et  après  deux  ou  trois 
approximations  semblables  , nous  aurons  u et  e aussi  exactement  que 
le  comportent  les  observations  ; deux  approximations  doivent  suffire  pour 
la  lune. 


5f).  On  peut  réduire  à deux  formules  générales,  la  recherche  de  tang u 
et  de  a.  En  eflét,  désignons  par  A le  premier  membre  de  la  première  des 
équations  (i),  et  par  B le  premier  membre  de  la  seconde  , on  aura 


A = a cos  u -f-  a sin  u tang  \ p , 
B sss  a cos  u — a sin  u tang  j q. 

La  différence  donne 


A — B = a sin  u (tang  tang  iq)  = 

ou  (c) nsin  u — 


• IIDt  fp-t-o) 

a sin  u — . 

eosjpeos  i q 

(A— U)  cos  Ip  cos  £17 

“siuiTp  + î) 


En  multipliant  la  première  par  tang  j y et  la  seconde  par  tang  ~ p,cl 
en  prenant  la  somme , on  aura 


Atang^-t-B  tang  ip  = a cos  u (tang  \ q -f-  tang  ip) = a cos 
donc 


W 


a cosu 


A *in  i q 

»•"  Ap+q) 


En  divisant  l’équation  (c)  par  l’équation  (J),  il  viendra 


tang  h : 

u étant  connu , on  aura 


A — B 


A tans  £ <7  + B tang  i p ' 


(A  — B)  eo«  i p cos  \ q 
sinusin  i (p  “f-  q) 


6o.  Nous  traiterons  ainsi  diverses  observations  de  la  lune  prises  trois 
à trois  , et  faites  en  différentes  circonstances , et  nous  serons  d’abord 
surpris  de  ne  pas  trouver  toujours  les  mêmes  valeurs  pour  e.  Mais 
un  peu  de  réflexion  nous  prouvera  que  ce  peu  d’accord  doit  tenir 
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aux  perturbations  qui  peuvent  être  très-sensibles  dans  les  mouvemenï 
de  la  lune. 

lin  effet  la  force  attractive  du  soleil  qui  courbe  à chaque  instant  la 
route  de  la  terre  pour  lui  faire  décrire  une  ellipse  , doit  agir  aussi  sur 
la  luue  qui  est  à peu  près  à même  distance  du  soleil  que  la  terre.  Ainsi 
les  irrégularités  mêmes  de  la  luue  nous  fourniraieut  une  preuve  du  pou- 
voir de  l’attraction. 


Ci.  Nous  n’avons  pas  encore  décidé  la  question  du  mouvement  ou  du 
repos  de  la  terre  ; mais  quoi  qu’il  eu  soit  , nous  concevons  que  le 
soleil  , gros  un  million  de  fois  au  moins  comme  la  terre  , peut  agir  sur 
la  lune. 

La  lune  ne  tourne  pas  autour  du  soleil,  car  elle  a toujours  une  paral- 
laxe beaucoup  plus  forte;  elle  passe  tous  les  mois  entre  le  soleil  et  la 
terre,  on  la  voit  alternativement  en  conjonction  et  en  opposition. 


Ga.  La  lune  a fourni  la  preuve  de  la  pesanteur  universelle.  C’est  un 
fait  que  par  l’efTct  de  la  pesauleur  un  corps  élevé  de  iS^ioSy  = a'*1, 5 173 
au-dessus  de  la  surface  de  la  terre , y tombe  en  1"  de  tems.  Si  tel  est 
l’efTct  de  la  pesanteur  à cette  distance  du  centre  de  la  terre,  nous  pouvons 
calculer  quel  serait  cet  effet  dans  la  région  de  la  luue;  car  la  pesanteur 
est  en  raison  inverse  du  carré  des  distances. 


La  distance  de  la  luu»  à la  terre  est  de  , puisque  la  parallaxe 

moyenne  est  de  ; donc  la  pesanteur  h la  distaucc  de  la  lune  doit 

a101  ,517a 


la  faire  tomber  vers  la  terre  en  1*  de 
o‘“'-,oooGg2. 


lia' . $7' 


a,oi-, 5i73  sin*.57'  = 


Voyons  maintenant  de  combien  la  lune  tombe  effectivement  à chaque 
seconde.  Nous  avons  vu  (XXI.8)  que  la  chute  d’nnc  planète  qui  décrit 
un  cercle  = r tangifu  tang -Ju  = a r tang*  1 *(<&)*;  pour  la  lune,  ou  a 

/■  = </«=  3a*,94  — °*»^49°  cn  une  seconde  de  tems,  et  par 

conséquent  £r  tang*.  1* (0,5490)*  = ow“-, 00069g , * très-peu  près  comme 
ci-dessus. 

Donc  la  lune  pèse  sur  la  terre,  et  tombe  sur  elle  à la  manière  des  corps 
graves  ; c’est  ce  raisonnement  qui  a conduit  Newton  à la  grande  décou- 
verte du  principe  de  la  gravitation  universelle. 


CHAPITRE  XXV.  3o3 

63.  Si  la  terre  agit  aussi  sensiblement  sur  la  lune,  le  soleil,  qui  en 

est  environ  400  fois  plus  loin,  doit  agir  160000  fois  moins;  mais  il 
est  un  million  de  fois  plus  gros,  et  s’il  avait  mime  densité  que  la  terre, 
son  action  serait  fois  celle  de  la  terre , ou  6 fois  ^ aussi  forte. 

Comme  il  agit  moins  que  la  terre,  nous  en  conclurons  que  sa  densité  est 
moindre , mais  il  reste  toujours  infiniment  probable  qu’il  agit  en  elfet. 

S'il  agit,  son  action  doit  varier  suivant  les  différentes  positions  de  la 
lune  et  de  la  terre  relativement  au  soleil. 

64.  Quand  ils  sont  tous  les  trois  sur  la  même  ligne  , l’attraction  du 
soleil  ne  peut  changer  que  la  distance  et  nullement  la  longitude  : quand 
l’angle  à la  terre  est  à peu  près  droit,  la  lune  et  la  terre  sont  à peu 
près  à la  même  distance  du  soleil  ; il  doit  les  attirer  également  tous 
deux;  il  accoureit  également  leurs  distances,  et  ne  doit  pas  changer 
l’angle  à la  terre  entre  le  soleil  et  la  lune. 

65.  Dans  les  positions  intermédiaires,  la  lune  et  la  terre  sont  inéga- 
lement éloignés  du  soleil;  il  doit  changer  inégalement  les  deux  distances, 
et  par  conséquent  l'angle  à la  terre  : il  en  doit  résulter  une  inégalité 
qui  sera  nulle  vers  0°,  90*,  370’  et  36o“  de  distance  angulaire  entre  la  lune 
et  le  soleil  ; et  l’on  peut  conjecturer  très-vraisemblablement  une  équation 
qui  dépendra  principalement  du  sinus  de  la  double  distance.  Celte  équa- 
tion sera  donc  presque  nulle  dans  les  syzygics  et  les  quadratures,  et  la 
plus  grande  possible  vers  45“,  i35°,  335“,  5i5*  de  distance  angulaire; 
elle  a été  trouvée  par  Tycho. 

66.  Pour  éluder  cette  inégalité  et  trouver  plus  exactement  l’excen- 
tricité, il  convient  donc  d'observer  la  lune  dans  les  syzygics;  mais 
quand  l’angle  = O , la  lune  est  invisible  , à moins  qu’elle  n’éclipse  le 
soleil , et  ces  éclipses  sont  rares  : nous  n’avons  pas  dit  encore  comment  on 
peut  les  calculer  ; il  faut  se  borner  pour  le  moment  aux  oppositions,  et 
c’est  ce  qu’ont  fait  les  anciens  ; ils  ont  à cet  effet  employé  uniquement  les 
éclipses  de  lune,  qni  leur  fournissaient  en  outre  l’avantage  d'une  ob- 
servation passable  faite  sans  instrument. 

Les  quadratures  paraîtraient  devoir  être  aussi  favorables , et  elles  sont 
plus  fréquentes , mais  nous  allons  voir  qu’elles  ont  un  autre  inconvénient.  • 

67.  Quand  le  soleil  est  apogée,  il  doit  moins  déranger  la  lune  que 
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quand  il  est  périgée;  il  doit  en  résulter  une  équation  qui  dépendra  de 
l'anomalie  moyenne  du  soleil.  Celte  équation,  plus  faible  que  la  pré- 
cédente, a été  découverte  par  Kepler,  par  le  calcul  des  observations 
de  Tyclio. 

68.  Quand  la  lune  est  apogée  ou  périgée  , elle  est  plus  loin  ou  plus 
près  de  la  terre  : sa  distance  au  soleil  doit  varier  ; il  en  doit  résulter 
des  inégalités  dépendantes  de  l’anomalie  moyenne  de  la  lune. 

Le  soleil  en  $ ( 6g.  4 5 ) attire  la  terre;  la  distance  à la  lune  devient 
(L,  et  l’angle  LTS  devient  L/S  ; il  augmente  de 

TL<=^|^  sin  T + j sin  aT  + etc.  ==  ° sin  T-f-  \ sin  aT.' 

Le  soleil  attire  la  luue  de  L en  /,  l’angle  en  / diminue  de 

Ltf==(y)smL-K(y)  siuaL:=(*)  sinL-J-ï(*)  sinaL. 

Mais  L=  i8o”  — T à g'  près  ; donc  l'effet  total  sur  l’angle 

= (^)sinT+K2~i^) sinaT  » 

OU 

— (— 7^)  sin  T + Ï sin  aT > car  h > a. 

a et  b doivent  être  sensiblement  égaux  , donc  le  terme  —j—  se  r*" 

duit  presque  à rien  : il  n’en  est  pas  de  même  du  second  terme  ; l’équa- 
tiou  de  perturbation  doit  donc  être  de  la  forme 

— (")sinT-f-ï(*)  sin  T + etc.  : 

mais  r = i -f-  c cos  A ; ~ = i — e cos  À -f-  c*  cos’A , etc.  ; aiusi  sin  T se 

trouvera  multiplié  par  e cos  A et  ses  puissances. 

T est  l’angle  vrai , si  l’on  veut  employer  l’angle  moyen  = (T  — somma 
des  perturbations).  Le  développement  de  toutes  les  inégalités  rendra 
la  série  bien  plus  difficile  à calculer;  mais  on  en  a la  forme,  on  en  déter- 
minera les  coefficicns  par  observation. 

a(i  -f-ecosA)sinT  = a sin  T -1- ne  cos  A sinT=n  sin  T -f-J  ne  sin  (T  — A) 
-H"  sin(T+ A) aT  = siuaT=  a£( t — aecosA)sinaT 

b sinaT— j be  sio(aT  + A)  — |icsin(aT  — A)-(-  etc. 

69/ 
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6g.  Nous  aurons  donc  des  termes  dépendans  de  T,  aT,  5T , 4T,  etc. 
(variation) , 

(T  + A),  a(T  + A),  etc.,  (T-A),  a (T  — A),  etc. 
(aT-|-A),  (aT  — A),  etc (évection). 

La  distance  de  la  terre  au  soleil  est  m ( 1 -J-ecosn),  ce  qui  intro- 
duira nécessairement  des  termes  (aT±n),  ou  l'équation  annuelle. 

70.  L’orbite  de  la  lune  est  inclinée  d’un  angle  de  5*  environ  = I } 
il  y aura  donc  des  termes  (T  ± I) , (T  rfc  Q) , et  en  général  toutes  les 
combinaisons  des  argumens  T,  A,  a,  I,  Q. 

L’excentricité  de  la  lune  étant  considérable  , on  a lieu  de  présumer 
que  les  termes  (aT  rfc  A)  seront  les  plus  sensibles  , aussi  bien  que  aT. 

71.  Les  inégalités  principales  de  la  lune  doivent  être 

ac  sin  A -1-  b sin  aT  c sin  (aT  — A). 

Dans  les  éclipses  aT=o,  il  ne  reste  que  ae  sin  A — rsinA=(ae — c)sinA. 

Hipparque  n’a  donc  pu  trouver  l'équation  que  de  5%  parce  que  dans 
les  éclipses,  l'inégalité  se  réduit  à (ie  — c)  sin  A. 

Ptolémée  observa  les  quadratures  où  T = go%  aT  = 180* , l'inégalité 
devient  ae  sin  A -f-  c sin  (180’  — A)  = (ae-f-  c)sin  A. 

Ptolémée  trouva 7*4°'  dans  les  quadratures, 

et  comme  Hipparque ... . 5.  o dans  les  syzygies, 

а.  4o  différence, 

1 . ao  demi-différence  , 

13.40  somme, 

б. ao  demi-somme. 

Ainsi  l’équation  du  centre  est  (6*.ao')  sin  A , en  négligeant  le  second 
terme  , qui  effectivement  est  zéro  quand  A = go*;  car  alors  aA=  180*. 
et  sin  i8o”  = o. 

73.  L’évection  est  (i*.  ao')  sin(aT  — A).  Les  anciens  ne  pouvaient 
trouver  rien  autre  chose  en  observant  des  syzygies  et  des  quadratures. 
Tycbo  observa  les  octans  ; alors  T = 45",  aT  = go”  ; b sin  aT  était 
alors  un  maximum  : Tycbo  trouva  b 56'  à peu  près. 

a.  3g 


I 
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73.  Les  inégalités  de  la  lune  produites  par  l'attraction  du  soleil, 
doivent  avoir  les  argumens  suivans  : a(C  — O);  anomalie  moyenne 
du  soleil  — a ; anomalie  moyenne  de  la  lune  = A.  Ces  effets  combinés 
donneront  des  termesasin2(C — 0),isina,csinA,dsin2(C — G)cosA, 
esin  2(C  — O)  cos  A. 

Ces  derniers  développés  donneront  des  argumens  sin[a((C — ©)±A], 
sin[a(C  — 0)d=AJ,  et  bien  d’autres;  mais  comme  l'excentricité  de 
la  lune  est  plus  forte  que  celle  de  la  terre,  les  termes  sin[a  (<£ — 0)=L  A] 
doivent  être  plus  sensibles  ; ainsi , dans  les  premières  recherches , 
il  faut  éviter  les  observations  dans  lesquelles  sia  [2  (C*~  O A j serait 

une  quantité  sensible. 

74.  Quoique  ces  raisonnenicns  paraissent  purement  hypothétiques  , 
ils  peuvent  au  moins  guider  l'astronome  dans  le  choix  des  observa- 
tions qu’il  doit  employer  à ses  recherches  ; et  l'on  a depuis  60  ans  une 
quantité  si  prodigieuse  d’observations,  qu'on  ne  peut  manquer  d’en 
trouver  un  nombre  suffisant  dans  toutes  les  circonstances  désirables. 

Ces  observations , suivant  la  manière  dont  on  les  combinera , nous 
feront  éluder  telle  ou  telle  inégalité , si  elle  existe  ; et  par  d’autres  com- 
binaisons, nous  donnerons  la  valeur  de  ces  inégalités. 

75.  Nous  supposons  seulement  qu'on  connaisse  avec  assez  d’exacti- 
tude le  mouvement  moyen  ; pour  cela,  on  n'a  qu’à  choisir  une  pleiue- 
lune  dans  l’apogée  ou  le  périgée;  ou  aura  i(<£  — O)  = o,  A = o 
ou=  180”,  et  par  conséquent  on  évitera  les  inégalités  dépendantes  de  A, 
de  a((£  — G)  et  [a(C  — G)=LA];  ce  sont  les  principales,  et  l'on 
pourra  connaître  passablement  le  moyen  mouvement. 

76.  Si  l’on  compare  des  oppositions  où  A = qo°  et  270*,  l’équation 
du  centre,  ou  du  moins  son  premier  terme  sera  augmenté  ou  diminué 
de  Icqualion  dont  l'argument  sera  [a(C  — O) ± A]  = A = go“ ; on 
trouvera  des  valeurs  différentes  pour  le  premier  terme  , mais  le  milieu 
entre  ces  observations  donnera  le  premier  terme  exact.  Le  second  terme, 
qui  dépendra  de  sinus  aA  = sin  180%  s'évanouira;  le  troisième  terme 
est  peu  de  chose  : on  pourra  donc , en  suivant  cette  route  , démêler  les 
principales  inégalités  ; après  quoi  l'on  cherchera  les  autres. 

77.  Les  anciens  qui  n’observaient  gucres  que  des  éclipses , ne  pou- 


Digitized  by  Google 


CHAPITRE  XXV.  âo7 

vaicnt  trouver  l'équation  qui  dépend  de  sin  a (C  — O),  qui  est  toujours 
nulle  ou  à peu  près  dans  ces  phénomènes  : voilà  pourquoi  elle  a été 
inconnue  jusqu'à  Tycho  , qui  a observé  la  lune  dans  tous  les  points 
de  son  orbite,  ce  qui  lui  fit  découvrir  une  inégalité  dont  le  maximum 
répond  à D = 45°,  aD=90<>;  ainsi  aD  est  l’argument  de  cette  cquatiou, 
qui  est  de  56'. 

Mais  l'équation  «sin(a(£ — a© — A)  peut  être  très-sensible  dans 
les  quadratures  , où  cet  argument  peut  être  de  go°  ; aussi  celte  équa- 
tion , qui  est  considérable  , n’a-t-elle  pas  échappé  aux  recherches  de 
Ptolémée,  qui  s'attacha  particulièrement  à observer  les  quadratures. 

78.  C’est  par  des  moyens  à peu  près  semblables  que  les  astronomes, 
sans  avoir  aucune  idée  de  l’attraction  , ont  cependant  découvert  cl  fi\é 
les  quatre  principales  inégalités  de  la  lune  ; les  autres  étaient  trop  petites. 
11  fallait  connaître  par  la  théorie  la  forme  des  argumeus;  mais  il  suffit 
d’avoir  une  idée  vague  des  effets  de  l’attraction , pour  savoir  que  tous 
les  argumens  doivent  être  des  combinaisons  différentes  des  argumens 
a.  A,  (C  — O),  (C  — fi).  (O — £î)>  (A±  Q),  (a±Q);  et  dans  le 
fait , il  n’y  en  pas  d’autres  dans  nos  tables. 

Pour  déterminer  le  coefficient  de  chaque  inégalité  reconnue  ou  pré- 
sumée, on  aura  les  tems  des  maxima  et  l’intervalle  qui  les  sépare. 

79.  Pour  reconnaître  des  inégalités  non  encore  employées  dans  les 
tables  , calculez  avec  les  équations  connues,  le  lieu  vrai  de  la  lune  dans 
une  suite  d'années;  et  si  vous  appcrccvez  une  erreur  qui  ait  des  retours 
réguliers,  vous  aurez  le  tems  de  la  révolution  : cherchez  quel  argument 
emploie  ce  tems  à passer  par  les  3fio’  du  cercle,  vous  aurez  l’argument 
de  l'inégalité , vous  eu  aurez  le  maximum  : l'équation  sera  connue. 

80.  Nous  pouvons  supposer  l’apogée  suffisamment  connu  par  deux 
diamètres  égaux  observés  de  part  et  d'autre  de  l'apogée,  ou  par  une  obser- 
vation apogée , comparée  à une  observation  périgée , qui  doit  donner  le 
mouvement  vrai  de  180°,  aussi  bien  que  le  mouvement  moyen. 

Cela  posé , comparons  par  la  méthode  donuée  ci-dessus  pour  la  plus 
grande  équation  du  soleil,  deux  pleines-lunes , ou  deux  oppositions 
dans  lesquelles  l’anomalie  moyenne  A soit  de  90*  ; nous  en  déduirons 
la  plus  grande  équation  du  centre,  ou  du  moins  le  premier  terme  que 
nous  trouverons  397',i5,  ou  ^ .Sj' . 3o’  environ. 
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81.  Supposons  toujours  A =90“  et  a(C — 0)  = go*,  nous  aurons 
7*.38'.3o'  : la  dinürence  sera  a*.4o',  la  demi-somme  sera  6°.  18'. 30*: 
c’est  à fort  peu  près  le  premier  terme  de  l’cquation  du  centre  ; la  demi- 
différence  sera  l'.ao':  c’est  à peu  près  la  grande  inégalité  decouverte 
par  Plolémée , et  que  les  modernes  ont  appelée  eveelion,  d’après  Boulliaud. 

Ainsi  les  deux  principales  inégalités  de  la  lune  seront  i6'.i8'sinA 
et  (i*.ao') sin [a((C  — O) — A]. 

Connaissant  ainsi  le  premier  terme  de  l’équation  du  centre,  nous 

aurons  (6“  18')  sin  1"  = a<?  — ^ -) — e4  -f-  —r,  e'  -f-  etc. 

v ' 4 aJ.3  a». 3’ 

8a.  On  connaîtra  donc  e,  et  l’on  pourra  calculer  l’équation  du 
centre  entière.  Prenez  ensuite  deux  observations,  où  (C — O)  = 45*, 
ou  = 1 35°  et  A = 90”;  lequation  du  centre  sera  grande;  mais  comme 
a(C  — O)  — A =90”  — 90°  = 0 , ou  370“  — go*  = i8o°,  l’évcction 
sera  nulle;  mais  l’équation  qui  dépend  de  a((£  — ©)  = go°,  00370" 
sera  au  maximum  additif  ou  négatif;  l’inégalité  du  mouvement  sera  le 
double  de  l’équation  que  Tycho  a nommée  variation , et  que  vous  trou- 
verez de  56'. 

85.  Il  ne  reste  plus  à tronver  que  l’équation  annuelle  ; on  l’appelle 
ainsi , parce  qu’elle  dépend  de  l’anomalie  moyenne  du  soleil  : en  choi- 
sissant les  observations  dans  lesquelles  cette  équation  est  au  maximum, 
c’est-à-dire  dans  lesquelles  0=90*  et  370*,  vous  trouverez  aisément  cette 
équation,  et  vous  pourrez  vérifier  en  peu  de  tems,  par  des  observations 
faites  depuis  60  ans,  les  quatre  équations  que  les  astronomes  n’ont 
trouvées  que  par  un  travail  de  plusieurs  siècles. 

84.  Voulez-vous  une  méthode  plus  générale  et  cependant  facile  à eonr- 
prendre  : soit  V la  longitude  vraie  de  la  lune,  M la  longitude  moyenne, 
A l’anomalie  moyenne  delà  lune , a celle  du  soleil , D = C — O 

V =M-(-asinA-f-fcin3A  -)-csin5A -f-dsin(aD — A J-f-esinaD-f/sirur, 
V'=M'-i-<ïsinA'-f-6sin3A'-i-csiu5A'-f-<fsiu(2D' — A')-)-esin3D'+/sina'j 

d’où 

V'—  V = (M'—  M)  = <i(sin  A'—  sin  A)  + etc. 

Vous  aurez  (V' — V),  (M' — M)  cl  tous  les  sinus  qui  entrent  dans 
la  formule.  Vos  indéterminées  étant  au  nombre  de  six,  choisissez  sept 
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observations  qui  vous  fourniront  sept  équations  qui  se  réduiront  a six 
par  la  soustraction , et  l'élimination  vous  donnera  vos  six  indéterminées 
a,  l,  c,  d,  e,f.  Ce  que  vous  aurez  fait  pour  six  indéterminées, 
vous  pourrez  le  faire  pour  12,  18,  24,  etc.;  vous  introduirez  dans  la 
formule  toutes  les  combinaisons  d’argumens  qui  vous  paraîtront  plus 
naturelles,  et  vous  déterminerez  autant  d'inégalités  que  vous  voudrez. 
Vous  chercherez,  par  exemple,  les  équations  />sin[a(C  — ©)±a], 
Asin[a(C  — ©)  + A]  qui  existent  en  efTet;  vous  donnerez  plusieurs 
termes  à la  variation  esin(C — G)-f-e'sin2(C- -0)+*',sin5(C — 0)-f-etc. 
Les  autres  termes  sont  insensibles. 

Prenez  deux  ou  trois  mille  observations,  et  calculez  tous  les  sinus 
qui  multiplient  les  constantes,  vous  formerez  autant  d'équations  que 
vous  aurez  d’observations;  réunissez  en  une  seule  somme  toutes  celles 
où  les  sinus  A , par  exemple , seront  très-forts  ; vous  donnerez  le  même 
signe  à tous  ces  sinus,  en  changeant,  s’il  le  faut,  tous  les  signes  d’une 
même  équation  ; les  autres  sinus  seront  plus  faibles  et  de  signes  différens. 
Dans  l’équation  résultante,  a sera  multiplié  par  un  nombre  considérable, 
et  les  autres  coefficieus  par  des  nombres  beaucoup  plus  petits. 

Faites-en  autant  pour  b,  c,  d,  etc.,  et  ménagez-vous  autant  d’équa- 
tions résultantes  que  vous  aurez  d’inconnues  ; l'élimination  déterminera 
tous  les  coefliciens  de  la  manière  la  plus  avantageuse. 

85.  C’est  par  cette  méthode  que  j’ai  fait  les  Tables  du  Soleil,  de 
Jupiter,  de  Saturne,  d’Uranus  et  des  satellites  de  Jupiter,  et  que  M.  Burg, 
depuis,  a fait  ses  Tailles  de  la  Lune;  c’est  ainsi  que  j’ai  déterminé  les 
perturbations  que  la  Lune,  Mars  et  Vénus  produisent  dans  le  mouve- 
ment de  la  terre,  et  en  même  tems  que  j’ai  trouvé  les  valeurs  plus 
exactes  des  excentricités  des  apogées  et  des  mouvemens  moyens.  C’est 
peut-être  ainsi  que  Mayer  a formé  scs  Tables  de  la  Lune,  mais  il  n’en 
a rien  dit,  et  cette  méthode,  la  seule  qu’on  doive  suivre  désormais, 
a été  pour  la  première  fois,  que  je  sache,  employée  pour  les  Tables 
que  je  viens  de  citer. 

La  théorie  peut  bien  déterminer  quelques  petites  équations  qui  dé- 
coulent des  plus  grandes  ; mais  pour  celles-ci , on  ne  les  a jamais  dé- 
terminées que  par  les  observations. 

86.  Les  inégalités  de  la  latitude,  beaucoup  moins  considérables  que 
celles  de  la  longitude  , ne  nuiront  pas  sensiblement  à l’exactitude  de 
ces  premières  recherches. 
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Le  soleil  et  la  terre  sont  toujours  dans  le  plan  de  l'écliptique  ; quand 
la  lune  est  aussi  dans  ce  plan  , sa  latitude  est  uulle , l’action  du  soleil 
sur  la  lune  s'exerce  toute  dans  ce  plan,  et  les  perturbations  de  la  lune 
en  latitude  doivent  être  milles  ; le  soleil  ne  peut  qu’approcher  ou  éloi- 
gner la  lune  de  la  terre  ; niais  si  la  lune  est  hors  du  plau  de  l'éclip- 
tique, l’action  du  soleil  tendra  à l'en  approcher,  et  par  là  à diminuer 
la  latitude  ; mais  elle  tendra  aussi  le  plus  souvent  à rapprocher  ou  à 
éloigner  la  lune  de  la  terre,  ce  qui  pourra  augmenter  ou  diminuer  la 
latitude  géoccntrique  de  la  lune. 

87.  Imaginons  une  perpendiculaire  abaissée  du  centre  de  la  lune  sur 
l 'écliptique;  l'action  du  soleil  diminuera  cette  perpendiculaire  , la  la- 
titude deviendra  moindre,  mais  cette  perpendiculaire  se  rapprochera  du 
soleil  en  même  feras  que  la  lune;  en  se  rapprochant  du  soleil  elle 
s’approchera  de  la  terre  dans  la  moitié  de  l’ellipse  lunaire,  elle  s’en 
éloignera  dans  l'autre  moitié  ; la  perpendiculaire  un  peu  diminuée  sera 
vue  de  plus  près,  ou  de  plus  loin,  et  la  latitude  variera.  Cette  der- 
nière variation  sera  plus  sensible  que  la  première,  car  elle  dépend  de 
la  distance  de  la  lune  à la  terre,  distance  qui  est  beaucoup  plus  petite 
que  celle  de  la  lune  au  soleil. 

88.  La  hauteur  de  la  lune  au-dessus  de  l’écliptique  est  fonction  du  rayon 
vecteur,  de  la  distance  (C — SJ)  et  de  l'inclinaison  1 ; le  rayon  vecteur  est 
de  la  forme  i-f-acosA-f-êcosaA-f-etc.  et  Aa=(C — 'L)=C — apogée. 

La  distance  de  la  lune  au  soleil  est  fonction  des  deux  rayons  vecteurs 
de  la  lune  et  de  la  terre  et  de  l'angle  de  la  terre  (<£ — O);  ainsi  les 
équations  de  la  latitude  seront  composées  de  termes  sinus  ou  cosinus 
(<C — £î)>  sinus  ou  cosinus  (<C — Ÿ),  (O — $)—<*■  Nous  avons  vu  que 
l'attraction  relative  exercée  par  le  soleil  sur  la  lune  et  la  terre , est  nulle 
quand  (<C — 0)  = o ou  180“;  que  les  perturbations  doivent  par  consé- 
quent dépendre  des  angles  a((£ — O);  en  décomposant  les  produits 
des  sinus  et  cosinus  en  termes  dépendans  d’un  seul  arc,  les  ternies 
complexes  /<sina(C  — G)  cos (C  — Q)  deviendront 

if> sin [a(C  — O)  ± (C  — Q)]  ; 

comme  nous  avons  vu  ci-dessus  pour  la  longitude,  que  les  termes 
/isin a((£  — Q)cosA  devenaient  i/Jsin[a(C  — G) ± A] ; ainsi  nous 
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devons  nous  attendre  à trouver  dans  la  latitude  des  termes 

4-  />sin[a((C— G)=k  (C—  fl)]. 

Les  termes  de  la  forme  ÿsiuafC — 0)stn(C — 4)  deviennent 
îç  cos[a(C — ©)±(<C — ♦)]}  ces  termes  serviront  pour  les  perturba- 
tions du  rayon  vecteur,  et  par  suite  pour  les  parallaxes;  car  la  paral- 
laxe varie  avec  la  distance. 

8g.  Ainsi,  sans  calculer  analytiquement  les  inégalités  de  la  latitude, 
on  peut  les  chercher  par  l'observation. 

Et  comme  pour  la  longitude  nous  avons  eu  pour  équation  principale 
le  terme  msin[a(<C — G)  — (C — '*')]»  nous  devons  nous  attendre  à 
trouver  un  terme  considérable  de  la  forme  msin  [a((£ — O) — (<£ — SJ)]; 
car  l'inégalité  principale  en  longitude  = asin(C — Ÿ) , et  le  premier 
terme  de  la  latitude  3sinl  ((£  — Q)  ; il  y a donc  une  analogie  remar- 
quable entre  les  deux  premières  équations  de  la  longitude  et  de  la 
latitude  : il  doit  donc  se  trouver  une  analogie  semblable  entre  les  termes 
principaux  des  perturbations. 

Remarquons  que  «sin((£ — -P)  a son  effet  dans  le  plan  de  l’orbite 
de  la  lune , qui  diffère  peu  du  plan  de  l'écliptique , et  que  l’équation 
sinlsin((£ — Q)  a lieu  dans  un  plan  perpendiculaire,  co  qui  appuie 
encore  notre  conjecture. 

En  effet,  Tycho,  sans  aucune  théorie,  a reconnu,  par  les  seules 
observations,  que  la  latitude  avait  une  inégalité  -+-8'.48''sin[a(C — 0) 

— (<£ — q)]  , c’est  la  plus  forte  de  toutes;  les  autres  qui  -ont  été  indiquées 
par  la  théorie  et  déterminées  par  observation,  sont  beaucoup  plus 
faibles;  car  elles  ne  passent  pas  a5’’,  8”,  *6",  g",  etc.  M.  Laplacc  eu 
a déterminé  une  qui  n’est  que  de  8”sin  <£  ; les  argumens  de  ces  iné- 
galités sont  (C  — Q) — A,  ( C — fl) — a.A,  (C — 0) — 3A, 
a(C — O)  — (C  — fl) — A,  ou  aA,  3A,  etc. 

go.  On  demandera  pourquoi  l’équation  delà  longitude,  qui  dépend 
de  a(C — O) — A,  est  de  8o',  tandis  que  celle  qui  dépend  de  a(C — G)-f-A 
n’est  guère  que  de  t';  pourquoi  l'inégalité  qui  dépend  de  a((£ — O) 

— (<£ — £})  étant  de  près  de  g’,  l’équation  correspondante  a((£ — G) 
-j-(C — fl)  est  absolument  insensible.  On  peut  répondre  que  par  le 
développement  successif  des  termes  qui  contiennent  des  produits  de 
sinus  et  de  cosinus , ces  termes  dépendent  de  sommes  ou  de  diflé- 
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rences  d’angles  ; on  trouve  différens  termes  à réunir  en  un  seul  ; si  les 
coefficicns  sont  de  même  signe,  le  coefficient  total  devient  considé- 
rable, tandis  que  lorsqu'ils  sont  de  signes  différons,  la  somme  devient 
nécessairement  beaucoup  moindre,  et  le  coefficient  total  se  réduit  a 
rien  ou  presque  rien. 

Ainsi  le  terme  qui  devrait  dépendre  de  sin[a((£ — ©)-HC — fi)]* 
qui  est  négligé  dans  les  tables , est  de  1",  suivant  la  théorie  de  M.  Laplace, 
c’est-à-dire  du  terme,  où  (C — Q)  se  trouve  en  moins. 

De  même  pour  la  longitude,  le  terme  dépendant  de  sin[a((Ç — 0)4*A] 
n’est  que  de  S81',  tandis  que  l'érection  est  de  8o',5. 

91.  La  parallaxe  doit  avoir  autant  d’équations  que  la  longitude;  ces 
équations  doivent  dépendre  des  mêmes  argumens,  mais  du  cosinus 
au  lieu  du  sinus  ; tout  comme  l’équation  du  centre  dépend  du  sinus 
de  l’anomalie  moyenne,  et  le  rayon  vecteur,  du  cosinus.  Chaque  équa- 
tion peut  être  considérée  comme  une  nouvelle  équation  du  centre  qui 
dépend  d’une  autre  apside,  et  alors  si  l’équation  de  la  longitude  est 
artsin  A,  celle  du  rayon  vecteur  est  a cos  A. 

La  parallaxe  doit  avoir  une  équation  considérable  qui  dépend  da 
cos[a(C — O) — A];  elle  est  en  effet  de  37";  et  une  antre  assez  sen- 
sible qui  dépend  de  cos  a((C — O);  elle  est  de  36",  sans  parler  des  termes 
dépendans  du  rayon  vecteur  elliptique,  dont  les  premiers  sont.... 
-J-  187"  cos  A-f- 1 o”  c os  a A -f-  o'',6  cos  3 A ; A est  ici  compté  du  périgée. 

9a.  Le  diamètre  qui  est  en  rapport  constant  avec  la  parallaxe , a et 
doit  avoir  des  inégalités  semblables. 

Les  mouvemens  de  l’apogée  et  du  nœud  ont  aussi  leurs  inégalités  ; 
elles  ont  été  déterminées  par  M.  Laplace. 

95.  Nous  avons  dit  que  l’on  détermine  les  mouvemens  moyens  par 
des  observations  éloignées  de  5o  à 60  ans;  en  employant  cette  méthode 
sur  les  observations  de  1680  et  1750,  puis  sur  celles  de  1750  et  1800, 
on  a trouvé  des  différences.  Ces  différences  sont  incomparablement  plus 
grandes,  quand  on  compare  des  observations  modernes  à celles  de 
Ptolémée  et  d’Hipparque , on  en  conclut  une  accélération  dans  le  mou- 
vement moyen , accélération  qui  croit  comme  les  carrés  des  intervalles , 
et  cette  équation  a été  introduite  dans  les  tables,  long-tcms  avant  qu’on 

eu 
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en  pôf  trouver  la  cause  , quoique  l'Académie  des  Sciences  ait  pro- 
posé ce  sujet  de  prix  aux  géomètres.  L'existence  de  cette  équation  em- 
pirique était  confirmée  par  des  observations  d’Ebn  Jounis,  qui  tiennent 
à peu  près  le  milieu  entre  celles  des  Grecs  et  les  nôtres.  On  avait  jeté 
quelques  doutes  sur  les  observations  arabes,  on  les  croyait  de  simples 
calculs;  mais  la  traduction  du  fragment  d’Ebn  Jounis,  par  M.  Gaussin, 
a prouvé  que  les  observations  sont  aulbentiques. 

94-  M.  Laplace  a expliqué  cette  accélération  par  le  principe  de  la 
pesanteur  universelle  ; elle  provient  du  changement  de  l'excentricité  de 
l’orbite  terrestre  produite  par  les  attractions  planétaires.  M.  Lagrange 
a confirmé  cette  explication,  qui  lui  avait  échappé  d'abord,  quoiqu'elle 
pût  se  déduire  de  ses  formules  générales  de  perturbation.  Cette  équa- 
tion est  de  io",.8  i* + o",oi85  »J,  i étant  le  nombre  de  siècles  écoulés 
depuis  1700. 

De  la  même  analyse , M.  Laplace  a conclu  pour  l'anomalie  moyenne 
une  équation  qui  est  égale  à quatre  fois  celle  de  la  longitude,  et  pour 
le  nœud,  une  équation  pareille,  qui  est  0,73545  fois  celle  de  la 
longitude. 

g5.  Ces  équations  n’auraient  guère  pn  se  manifester  dans  les  obser- 
vations, parce  que  quelques  minutes  de  plus  ou  de  moins  dans  l'ano- 
malie moyenne  ne  changent  assez  sensiblement  ni  l'équation  du  centre, 
ni  la  longitude;  mais  quand  on  les  a trouvées  à priori,  on  en  démêle 
aisément  l’eflèt,  qui,  sans  cette  connaissance,  resterait  long-tems  con- 
fondu avec  les  inégalités  encore  inconnues  de  la  lune. 

96.  On  ne  connaîtra  probablement  jamais  toutes  les  inégalités  de  la 
lune;  il  faudrait,  pour  les  développer,  une  patience  plus  qu'humaine; 
elles  se  trouvent  par  l’intégration  des  formules  différentielles  du  mou- 
vement; cette  intégration  se  fait  terme  à terme;  l'important  est  de 
démêler  dans  le  nombre  infini  de  termes,  ceux  qui  peuvent  acquérir 
par  l’intégration  des  coefliciens  sensibles. 

M.  Laplace  a donné,  pour  reconnaître  ces  termes,  une  méthode 
facile  au  moyen  de  laquelle  il  a singulièrement  perfectionné  les  tables 
modernes.  Mais  quand  on  a ainsi  démêlé  les  termes  qui  peuvent  mé- 
riter attention , on  a recours  aux  observations  pour  déterminer  les 
coefliciens  ; et  l'on  ne  tente  ces  recherches  que  quand  on  voit  dans  les 
2.  4° 
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observations  des  inégalités  qui  ne  peuvent  s’expliquer  par  les  coefficiens 
connus. 

97.  La  théorie  prouve  la  possibilité  de  ces  équations,  l’observation 
les  constate  d'une  manière  qui  n’est  pas  à l'abri  de  tout  soupçon  , à 
moins  que  la  période  ne  soit  courte  , auquel  cas  on  multiplie  à volonté 
les  vérifications;  mais  si  la  période  est  longue  , on  peut  quelquefois 
être  incertain  entre  deux  argumens  ditl’érens  qui  satisferaient  à peu 
près  également  aux  phénomènes. 

98.  Voilà  où  nous  en  sommes  encore  pour  le  présent  ; les  astronomes 
futurs  lèveront  ces  doutes,  et  en  verront  naître  d’autres  : c'est  une  mine 
qu'on  n'épuisera  jamais.  Les  calculs  deviennent  de  plus  en  plus  com- 
pliqués ; mais  avec  une  quarantaine  d’équations , nous  représentons  les 
mouvemens  de  la  lune,  à ta  ou  i5’  près,  dans  les  cas  les  plus  défa- 
vorables. Avant  la  théorie  Newtonienne , on  n'aurait  pas  osé  répondre 
de  6',  quoiqu’on  employât  les  cinq  principales  équations , dont  deux 
avaient  été  bien  déterminées  par  les  anciens , et  les  trois  autres  par 
Tycho  cl  Képlcr. 

99.  Pour  trouver  les  mouvemens  horaires  de  la  longitude  et  de  la 
la  latitude , on  remarquera  que  la  formule  de  la  latitude  , aussi  bien  que- 
celle  de  la  longitude,  est  toute  composée  de  termes  tel  que  ti  sin  A ; la- 
différence  exacte  de  ce  terme  est 

a cos  A sin  AA  — 1 a sin*  [ AA  sin  A. 

Si  l’on  met  dans  cette  formule  les  valeurs  deu,de  sin  AA  et  sin*{AA; 
on  aura  la  valeur  exacte  de  chaque  terme  du  mouvement  horaire. 

Pour  l’heure  qui  suit,  AA  est  positif;  il  serait  négatif  pour  l’heure 
qui  précède  : mais  sin*  ~ AA  ne  peut  changer  de  signe.  Les  substitutions 
des  valeurs  telles  que  a , amènent  des  termes  qui  contiennent  des 
produits  de  sinus  ; on  les  décompose  en  sinus  de  la  somme  et  de  la 
différence  , chaque  terme  en  produit  deux  ; on  réunit  tous  ceux  qui 
dépendent  des  mêmes  argumens.  C’est  ainsi  que  Clairaut , Mayer  et 
Maskclync  avaient  dressé  des  tables  de  ces  mouvemens;  ils  avaient 
néglige  les  sin*  jAA,  et  leurs  tables  n’étaient  pas  suffisamment  exactes  : 
j’ai  introduit  le  premier  ces  petits  termes  dans  les  tables  lunaires  , 
il  y a a5  ans.  Voyez  la  Connaissance  des  Tems  de  1791  et  de  l’an  IX. 
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100.  Nous  avons  trouvé  pour  le  soleil  trois  espèces  de  révolutions 
on  d’années  (XXI V.  58),  la  révolution  tropique  qui  ramène  le  soleil  au 
même  degré  de  longitude,  la  révolution  sidérale  qui  le  ramène  au  même 
point  du  ciel,  ou  à la  même  étoile,  enfin  la  révolutiou  anonialistique 
qui  le  ramène  au  même  point  du  son  ellipse. 

Nous  aurons  pour  la  lune  une  révolution  qui  la  ramènera  , du  moins 
par  son  mouvement  moyen  , à la  même  longitude  comptée  de  l'équinoxe 
mobile;  une  révolution  sidérale  qui  la  ramènera  à la  même  longitude 
comptée  d'un  équinoxe  fixe  , ou  à la  même  étoile  ; une  révolution 
anonialistique  qui  la  ramènera  au  même  point  de  son  ellipse  ; une  révo- 
lution draconitique  qui  la  ramènera  au  même  nœud;  enfin  une  révolu- 
tion synodique  qui  la  ramènera  en  conjonction  avec  le  soleil.  La  révo- 
lution synodique  était  la  plus  facile  à déterminer  , puisqu'on  la  déduisait 
de  deux  éclipses  de  lune  observées  à de  longs  intervalles.  Soit  n le 
nombre  de  révolutions  synodiques  qui  avaient  eu  lieu  dans  l'intervalle, 
m le  mouvement  moyen  du  soleil  dans  le  même  intervalle, 

« . 3Go*  -j-  m ; 3Go*  N = nombre  de  jours  : durée  du  mois  tropique 


W.^So- N 

n . 5€o 9 4*  m m 

"+36-? 


S) 


n.36o  "*"(n.36o0  elc'} 


Celte  méthode  supposait  la  révolution  synodique  assez  bien  connue 
déjà  pour  savoir  le  nombre  des  mois  écoulés  entre  les  deux  éclipses. 

101.  La  révolution  R en  longitude,  ou  le  mois  lunaire  ainsi  déterminé, 
on  en  conclut  la  révolutiou  sidérale  R'  par  l'analogie 


36o°R 


d'où 


(56o“  p)  : 36o* :: R : R'=âfô„— _ p-  , 

36o’ 

= R(‘  + 3SS  + 3S?+  elc')« 

R’  — R = R [|5  + (^-)  + elc.].) 
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p est  le  mouvement  de  précession  pendant  la  révolution  périodique  qui 
est  de  ag>f. 

10a.  Si  nous  nommons  M le  mouvement  de  l'apside  en  une  révo- 
lution R en  longitude  , nous  aurons  le  mouvement  relatif. 

36o°  — M : 36o°  ::  révolution  en  longitude  : révolution  anomalislique 
::  R : R -\-dR  donc 

_ . ._  36o°R  R _ r . M . /M\*  . . -I 

R -f-  </R  = 36ô“"—  M = -ia-  = R(_i+3^  + (3^)  + etc.j; 

1 36o” 

donc  ^ = R[^  + (Æ)‘  + (3^)  + etc.]. 

ro3.  Soit  M le  mouvement  du  nœud  qui  est  rétrograde,  ou  mettons 
— M h la  place  de  -f-M  dans  les  formules  précédentes,  nous  aurons 
la  différence  de  la  révolution  eu  longitude  à la  révolution  par  rapport 
au  nœud, 


Ainsi  toutes  les  révolutions  différentes  se  déduisent  avec  facilité  de 
la  révolution  synodique  qui  se  présente  la  première  à l'observateur. 

104.  A présent  on  n’observe  réellement  aucune  de  ces  révolutions 
qui  ne  sont  pas  d'un  usage  bien  fréquent  en  Astronomie  ; on  observe 
le  mouvement  moyen  de  la  lune , en  cherchant  les  erreurs  des  tables  à 
des  époques  éloignées  de  cent  ans , plus  ou  moins. 

On  a reconnu  qu'en  100  années  juliennes  ou  365a5  jours,  le  mou- 
vement moyen  est  de  1336e.  io-r.7*.5a'43",5;  en  réduisant  les  io"' .7*.. 
5a'.43'',5  fractions  du  cercle,  on  a 

3oo  7 , 5a  43, 51  807 . 56oo 4- 5a ■ 60 -f- 43,5 1 108, 3635  _ 

3Sô  36o ”*""36o.6o  ' 36o.6o. 60 1000.6*  6*  ' 

et  en  divisant  successivement  par  6 quatre  fois  , on  trouve  cette  fraction 
= o'. 855a  1875,  et  par  conséquent  le  tems  d’une  seule  révolution  sera  de 

365a5  73o5  _ i<6i  __  5844  __  11688 

i33t),8552i»73  lours  96737, 104375  53,47480875  313,897835  4°7.79^7  ’ 
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et  en  divisant  par  3 , il  vient 

3896  1398,666. . 43a,888.  • ^ 

143 , 59 1 üg  47,5  )ab3  15,844?!  -— 

Le  diviseur  e'tant  ainsi  réduit  à sept  chilTres  seulement,  de  1a  qu'il 
contenait , on  peut  maintenant  faire  N = ; et  en  divisant  par 

a4  haut  et  bas,  réduire  en  série  dont  on  calculerait  4 diflférens  termes 
par  leurs  logarithmes  ; on  aurait  ainsi  avec  quatre  termes  seulement 
37,3ai48i834  = 3717., .4$' .4’-7-  U esl  encore  plus  exact  dans  de  pareils 
cas,  d'exécuter  immédiatement  la  division  d'une  manière  abrégée  au 
moyen  de  l’addition.  Pour  pratiquer  celte  opération , je  commence 
par  faire  deux  tableaux  ; l’un  des  multiples  du  diviseur  jusqu’à  9,  et 
l’autre  des  complémens  de  ces  multiples , et  la  division  se  réduit  à de» 
additions  successives,  comme  ou  va  voir  dans  cet  exemple  : 


| Multipl.  du  dirif. 

Complément. 

; 

■584431 
3 16884a 

îtia 

3 

4753ab3 

95346737 

4 

5337684 

9'366a3i6 

5 

6 

7933 io5 
9006536 

93077895 

90497474 

l 

» 1090347 

13675368 
■ 4359789 

988909053 

987304659 

LL 

98574031 1 

Les  chiffres  du  dividende  se  pro- 
longent à l'infini , et  l'on  en  descend 
un  après  l’addition  de  chaque  com- 
plément. 

On  place  les  difTérens  complémens 
de  manière  que  le  9 à gauche  débordé 
d'un  rang  , et  si  le  dernier  chiffre  du 
complément  déborde  d'un  chiffre  à 
droite , on  met  un  zéro  à gauche  du 
quotient. 


43?88888 . 8888 , etc. 
a...g683  n58 
'“i  160468 

7.  .988404053 
ooo63i4i 
3...  95446737 
03419558 
3. . .96831 1 58 
03507168 
1. ..98415579 

09037478 

5. . .90077895 


.3o53738 
8..  .987534633 
3783708 
9. . .96831158 
06148868 

5..  .95346737 

i3o54o58 

8.. . 987394639 

013786908 

8. .  . 98709463^ 

0001 1 1 54088 

07 .. .988909053 

ooo53i4t 

os., . .3683  u58 
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Ainsi  la  révolution  tropique  sera  de  37i.3at58a388o7 

371 . 7" . 45'  • 4"»7 1 83ar>248- 


io5.  Le  mouvement  de  la  lune  en  565a5  jours  est  1336e  iof  7*  5i'  45", 5 
Celui  du  soleil  dans  le  même  temps  est  de 100.  0.0.45-45 

Le  mouvement  relatif  en  365a5  jours  sera  de. . . ia36.  J0.7.  6.58  ,5 


= ia36'.  36o’  -t-  0307»  -f-  ~ — 6*.  1 a36o*  + lof,  1 + o,o  i6a5 

= 444960% 

307  ,1 
o ,oi6a5 

448367  ,u635  ; 

donc  le  temps  qne  la  lune  emploie  à décrire  36o*  par  rapport  au  soleil/ 
sera  exprimé  par  la  fraction  '^/g^^g/g  jours.  En  multipliant  par  8 
haut  et  bas , elle  devient 


10Ülf)3,0  __  loSlQSOCQCO 

35Sa,iât'g3  356ai36>^3 


= ayi . 53o588f»39i  = agi . 1 a1*  .44'  • a",84o778i4.' 


106.  Pour  trouver  la  révolution  sidérale,  on  prendrait  le  mouvement 

séculaire  de  l’équinoxe  5oio"  = i*. a3'.3o'',  ou  le  retrancherait  du 
mouvement  séculaire 1356e  ios,j’52'  43l,,5 

1 a5  3o 

on  aurait  le  mouvement  relatif. i336  10  6 ay  i3  ,5 

en  565a5  jours;  ou  en  réduisant  tout  à l'unité  du  cercle,  ' 

cercles  seront  parcourus  eu  365a5  jours,  et  par  conséquent  un  cercle 

365. 5. 61. 4 • 3,557600000 

sera  parcouru  en  ]ours  = . 

Ainsi  la  révoluliou  sidérale  est  de  371  f ^1’  1 1"  5o"',y5^5. 

107.  On  aurait  de  même  la  révolution  atiomalislique,  en  retranchant 
du  mouvement  séculaire  de  la  lune , le  mouvement  de  l'apogée  en 

100  ans 37  i3l,i8'55” 

et  la  révolution  par  rapport  aux  nœuds,  en  ajoutant  le  mouvement  ré*, 
trograde  séculaire  du  nœud 37Î5U5'56" 
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108.  Ainsi  la  lune  ayant  été  observée  dans  soit  nœud,  elle  y revien- 
drait au  bout  de  37»  511  5'  3G",  si  elle  n’avait  pas  d’inégalités. 

Elle  reviendrait  à l’apogée  en 37!  i&i&Sü" 

A la  même  longitude  en..» 37.  7.43. 

A la  même  étoile  en , 37.  7.43.11.50,7 

En  opposition  ou  en  conjonction  avec  le  soleil  en  29.12. 44-  2.50,9 

ou  en  parties  décimales  du  jour. 

La  révolution  par  rapport  au  nœud  se  fait  en 371,2122223 

par  rapport  à l’apogée,  en 27,5545704 

par  rapport  au  point  d'Aries , en 37  ,3a  1 5a55 

par  rapport  à la  même  étoile,  en....  27,53i583o 
par  rapport  au  soleil,  en 29,53o588 5. 

109.  Si  ces  nombres  étaient  des  entiers,  en  les  multipliant  les  uns  par 
les  autres , on  aurait  une  révolution  composée  qui  serait  un  multiple 
de  chaque  révolution  particulière. 

En  construisant  des  tables  des  multiples  de  toutes  ces  révolutions  di- 
verses, on  verrait  d’un  coup-d’œil  les  nombres  qui  seraient  communs 
à toutes  les  colonnes,  et  l’on  y reconnaîtrait  les  périodes  qui  ramènent 
les  conjonctions  et  les  oppositions  voisines  des  nœuds,  et  par  consé- 
quent les  éclipses. 

1 10.  Les  anciens  s’occupèrent  beaucoup  de  ces  périodes  composées 
pour  éviter  le  calcul  des  éclipses  qu’ils  ne  connaissaient  pas  bien,  et 
pour  régler  leur  calendrier  luni-solaire. 

La  plus  célèbre  est  le  cycle  de  Méton,  connu  sous  le  nom  de 
nombre  d’or:  il  était  composé  de  6990 jours,  dans  lesquels  la  lune  de- 
vait revenir  255. 04  fois,  c'est-à-dire,  presque  355 fois  à son  nœud, 
a54  fois  à la  même  longitude  et  à la  même  étoile,  a5i.8  fois  à sou 
apogée,  et  enfiu  a35  fois  en  opposition. 

in.  Calippc,  en  quadruplant  cette  période  et  retranchant  un  jour 
pour  la  rendre  plus  exacte,  la  fit  de  27789  jours  , au  Heu  de  37760, 
qui  feraient  quatre  fois  le  cycle  de  Méton;  alors  on  trouve  ioao.i3  re- 
tours au  nœud;  ioiG.ov  à l’écliptique;  ioi5.8ao  à l’étoile;  1007. 4* 
à l’apogée,  et  940.01  au  soleil. 
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lia.  Hipporqne  corrigea  encore  cette  période  en  la  composant  de  5760 
mois  lunaires,  cl  ensuite  de  1 a6oo7ijours.  Cette  période  est  singulière- 
ment exacte  ; elle  fait  grand  honneur  à Hipparquc. 

n3.  Pour  trouver  ces  périodes  et  beaucoup  d'autres , il  suffit , comme 
nous  avons  dit  (109),  de  prolonger  la  table  des  multiples  de  chaque 
espèce  de  révolution  ou  de  mois  lunaire.  Cette  période  d’Hipparque 
est  d’environ  3/,5  ans;  elle  était  bonne  pour  régler  le  calendrier,  mais 
pas  assez  pour  ramener  les  éclipses  dans  le  même  ordre.  Les  anciens 
avaient  observé  qu’elles  revenaient  au  bout  d'une  période  plus  courte  , 
puisqu’elle  n’était  que  de  18  ans  et  10  jours,  ou  plus  exactement, 
6585i  7h  42'  3o",7 i =6585j,3an5,  et  pendant  cet  intervalle,  la  lune 

revient  au  nœud 342,01  fois 

à la  même  longitude 241, o3 

à la  même  étoile 340,99 

à l’apogée 238,99 

V 1 • _ — 


tt  4.  On  voit  en  effet  que  la  longitude,  la  latitude,  l’anomalie  devaient 
se  retrouver  à peu  près  les  mêmes  ; ainsi  toutes  les  inégalités  étaient 
aussi  les  memes;  les  éclipses  devaient  donc  se  reproduire  avec  les  mêmes 
circonstances;  l’anomalie  même  du  soleil  devait  être  à peu  près  la 
même:  car  10  jours  ne  faisaient  au  plus  que  io*  dans  l’anomalie,  ce 
qui  ne  change  pas  considérablement  l’équation  du  centre. 

Mais  la  période  étant  de  6585i  j à peu  près,  il  pourrait  arriver  que 
telle  éclipse  visible  à l’une  des  périodes,  devint  invisible  à la  période 
suivante,  puisqu’elle  pouvait  arriver  la  nuit  au  lieu  du  jour,  et  réci- 
proquement. 

Pour  trouver  cette  pe'riode  si  remarquable,  il  suffisait  donc  d’addi- 
tionner de  aa3  à 242  fois  les  cinq  espèces  de  révolution  que  nous 
avons  considérées  ; mais  ce  sont  les  éclipses  elles-mêmes  et  leur  retour 
constant  qui  ont  fait  remarquer  la  période  ; et  comme  ces  éclipses 
revenaient  les  mêmes  dans  les  mêmes  points  du  zodiaque,  on  en  a 
conclu  que  la  période  était  à-la-fois  multiple  des  révolutions  de  l’ano- 
malie et  du  nœud.  Nous  avons  aujourd’hui  d’autres  moyens  pour 
les  bien  connaître,  et  dans  l’état  actuel  des  choses,  si  elles  n’étaient 
pas  trouvées , il  ne  faudrait  que  quelques  heures  de  ealcul  pour  les 
reconnaître. 

si  5, 
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11 5.  Au  moyen  de  cette  période,  quand  on  avait  observé  nne  éclipse  de 
soleil , et  surtout  de  lune , on  était  en  état  d’en  prédire  une  à peu  près 
semblable  pour  6585  j jours  plus  lard.  Cependant  pour  les  éclipses  de 
soleil,  la  parallaxe  pouvait  occasionner  quelque  différence,  à cause  des 
8h  qui  sont  au-dessus  des  6585  jours.  11  est  en  conséquence  presque  cer- 
tain que  c'est  d'apres  cette  période  que  Thaïes  lit  en  Ionie  la  première 
annonce  d'une  éclipse  de  soleil  devenue  célèbre  par  cela  même , et  qui 
est  rapportée  par  Hérodote  comme  la  cause  qui  lit  jeter  les  armes  aux 
troupes  des  Mèdes  et  des  Lydiens,  qui  étaient  occupés  à se  battre, 
lorsque  le  jour  se  changea  subitement  en  une  obscurité  profonde,  ce 
qui  obligea  les  deux  rois  à faire  une  paix  qu'ils  consolidèrent  par  un 
mariage.  Les  chrouologistes  ne  sont  pas  bien  d'accord  sur  l’éclipse  qui 
a fait  tant  de  bruit.  Hérodote  en  indique  l'année  d'une  manière  si  vague, 
que  l’on  doute  si  elle  a eu  lieu  l'an  58 1 , 585,  $97  ou  607  avant  J.-C. 

116.  Aujourd’hui  ces  périodes  ne  sont  plus  guère  que  curieuses  pour 
l'histoire  de  la  science;  nous  avons  des  moyens  plus  sûrs  pour  annoncer 
les  éclipses.  Dans  les  Éphémérides  on  calcule  pour  chaque  jour  le  lieu 
du  soleil  et  delà  lune,  on  en  déduit  les  syzygies  et  ce  qu’on  appelle 
les  quartiers  de  la  lune ; quand  on  a déterminé  l'instant  de  la  nouvelle 
lune , on  voit  de  combien  la  lune  est  éloignée  de  son  nœud  ; 
quand  cette  distance  est  petite,  on  est  sur  qu'il  y aura  éclipse  de  so- 
leil si  la  lune  est  nouvelle,  et  de  lune  si  elle  est  pleine;  si  la  distance 
est  médiocre,  on  est  obligé  de  lâire  un  calcul  plus  soigné;  si  elle 
passe  certaines  limites,  il  est  sur  qu'il  n’y  aura  pas  d’éclipse.  Mais 
meme  indépendamment  des  Éphémérides , les  astronomes  ont  donné 
des  moyens  directs  pour  arriver  à une  connaissance  approximative  des 
syzygies  écliptiques. 

1 1 7 . Ils  employaient  ce  qu’on  appelle  épacles  astronomiques , qui  n'étaient 
autre  chose  que  la  distance  angulaire  delà  lune  au  soleil,  à la  fin  de 
chaque  année;  en  y ajoutant  continuellement  le  mouvement  moyen  da 
soleil  en  agi  ta1'  44'  3",  on  avait  le  lieu  de  la  lune  à l’instant  de  la  con- 
jonction; on  comparait  ce  lieu  à celui  du  noeud,  et  l’on  jugeait  de  la 
possibilité  de  l’éclipse  pour  tous  les  mois  de  l'année. 

118.  Au  lieu  de  ces  épactcs  angulaires,  ils  se  servaient  encore  d’cpacles 
en  teros  qui  donnaient  pour  le  commencement  de  chaque  année  l'inter- 
vallequi  devait  s'écouler  jusqu’à  la  première  syzygie,  et  la  distance  au  nœud  ; 
à ces  nombres  ou  épactes  on  ajoutait  la  révolution  synodique  de  la  lune 

a.  41 


333  ASTRONOMIE. 

et  le  mouvement  du  nœud  ; le  résultat  de  l'addition  indiquait  si  la  syzygie 
devait  être  écliptique.  J’ai  fait  moi-même  de  ces  tables,  mais  j’y  ai  re- 
noncé , parce  que  les  tables  actuelles  du  soleil  fournissent  des  moyens 
aussi  surs  et  plus  généraux,  ainsi  que  je  l'ai  expliqué  dans  la  Préface  de 
mes  Tables  solaires. 

j 19.  Sansenlrer  dans  ce  détail,  il  me  suffira  de  dire  que  mes  Tables  du 
soleil  donnent  en  fraction  du  cercle,  pour  le  commencement  de  l'an- 
née, la  distance  angulaire  de  la  lune  au  soleil,  l'anomalie  moyenne  de 
la  lune  et  le  lieu  du  nœud. 

Pour  que  l’éclipse  ait  lieu,  il  finit  que  la  distance  de  la  lune  au  soleil 
soit  1000  ou  5oo,  et  que  la  distance  du  soleil  au  nœud  soit  environ  de 
1000  ou  5oo.  Ces  distances  étant  données  peur  le  i*'  janvier,  on  voit  tout  de 
suite  combien  elles  diffèrent  de  1000  ou  5oo  ; on  cherche  donc  dans  les 
tables  des  mois , à quel  jour  de  l’année  répondent  les  mouvemens  qui 
compléteront  les  nombres  que  les  tables  donnent  pour  le  premier  jan- 
vier , ensorle  que  le  calcul  a toute  la  généralité  et  la  simplicité  pos- 
sibles. On  aurait  pu  employer  au  même  Usage  les  Tables  de  Mayer  et 
de  La  Caille,  quoiqu’avec  un  peu  moins  d’avautage,  mais  personne  ne 
s’en  était  avisé. 

130.  Quand  la  distance  au  nœud  est  telle  que  cette  distance  diminuée 
de  la  somme  des  inégalités  de  la  lune,  donne  cependant  une  latitude 
plus  grande  que  la  somme  des  plus  grandes  parallaxes  et  des  plus  grands 
demi-diamètres;  alors  il  est  certain  qu'il  ne  peut  y avoir  d’éclipse  de 
soleil. 

Si  au  contraire  la  distance  au  nœud  est  si  petite,  que  même  en  l’aug- 
mentant de  la  somme  des  inégalités  la  latitude  est  encore  si  petite,  que 
malgré  les  changemens  qu’y  peut  produire  la  parallaxe , elle  reste  toujours 
tnoiudre  que  la  somme  des  demi-diamètres  les  plus  petits;  alors  il  est 
sûr  qu’il  y a éclipse.  Entre  ces  deux  extrémités  qu’on  appelle  limites  éclip- 
tiques l’éclipse  est  possible  , mais  douteuse;  il  faut  un  calcul  plus  exact 
de  la  conjonction. 

Pour  les  éclipses  de  lune , les  limites  sont  moins  étendues.  Ainsi , 
j’ai  trouvé  qu’il  y a sûrement  éclipse  de  soleil , quand  la  distance  moyenne 
au  nœud  est  au-dessous  de  i5*  33',  et  que  l’éclipse  e6t  impossible  quand 
cette  distance  est  de  19*  44'-  Pour  la  lune,  les  limites  sont  7*  47' > et 
i3*  ai'. 
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DES  ÉCLIPSES. 

Notions  préliminaires. 


i.  Nous  pouvons  donc  supposer  qu’on  est  en  état  de  calculer  d'avance 
les  jours  où  la  lune  pourra  éclipser  le  soleil,  ou  bieu  la  terre  éclipser 
la  lune;  il  nous  reste  à donner  les  moyens  de  trouver  les  momens 
précis  du  commencement  et  de  la  fin  de  l’éclipse,  ensuite  la  par- 
tie soit  du  soleil , soit  de  la  lune , qui  perdra  momentanément  sa  lu- 
mière, et  déterminer  toutes  les  circonstances  de  ces  phénomènes,  dont 
le  calcul  est  aujourd’hui  l’une  des  choses  les  plus  aisées  de  l’Astronomie, 
mais  qui  autrefois  était  bien  plus  difficile  et  n’a  pas  encore  cessé  de 
paraître  au  public  ce  qu’il  y a de  plus  merveilleux  et  de  plus  intéres- 
sant dans  la  science  des  astres. 

a.  Nous  commencerons  par  les  éclipses  de  lune,  qui  sont  beaucoup 
plus  faciles  et  plus  courtes  à calculer , et  qui  d’ailleurs  sont  plus  fré- 
quentes , surtout  pour  un  pays  donné  : en  effet,  quand  la  lune  passe 
dans  l’ombre  de  la  terre,  elle  perd  réellement  la  lumière  qu’elle  emprun- 
tait du  soleil , et  comme  elle  devient  réellement  obscure,  elle  le  devient 
au  même  instant  pour  tous  les  lieux  qui  voient  la  lune  au-dessus  de 
l’horizon  ; il  n’en  est  pas  de  même  pour  le  soleil  ; cet  astre  ne  perd  pas 
réellement  sa  lumière,  il  est  seulement  caché  pour  l’observateur,  qui  voit 
le  Soleil  et  la  luue  en  ligne  droite  sur  le  même  rayon  visuel.  Or  si  un 
lieu  voit  lever  le  soleil  éclipsé , le  lieu  qui  est  à l’autre  bout  du  globe 
et  qui  voit  coucher  le  soleil,  voit  le  soleil  tout  entier,  parce  que  la 
lune  n’est  pas  encore  arrivée  entre  lui  et  le  soleil;  il  peut  ne  pas 
se  douter  de  l’éclipse  qui  a lieu  ailleurs.  En  outre , ceux  qui  ont  le  so- 
leil à des  hauteurs  plus  ou  moins  grandes  sur  l’horizon,  voient  com- 
mencer l’éclipse  plus  tôt  ou  plus  tard,  selon  que  la  parallaxe  rapproche 
les  deux  astres  ou  les  éloigne  l’un  de  l’autre. 
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3.  La  lune  est  un  corps  opaque  qui  passe  entre  la  terre  et  le  soleil , 
mais  Lien  plus  près  de  la  terre;  elle  fait  pour  nous  à peu  près  ce  que 
font  tous  les  nuages  qui  cachent  le  soleil  au  spectateur,  sur  le  Pont- 
Neuf  par  exemple,  quand  le  Louvre  parait  fortement  éclairé;  la  lune, 
beaucoup  plus  petite  que  la  terre  et  surtout  que  le  soleil,  jette  sur  la 
terre  une  ombre  qui  n'y  fait  qu’une  tache  à peu  près  ronde  et  qui  se 
promène  successivement  et  avec  une  assez  grande  vitesse  sur  différentes 
parties  de  l’hémisphère  éclairé. 


4.  La  lune,  la  terre  et  le  soleil  sont  trois  corps  sensiblement  sphériques; 
quand  leurs  centres  se  trouvent  sur  une  même  ligne  droite  dont  le  so- 
leil occupe  l’une  des  extrémités , la  terre  et  la  lune  doivent  projeter 
derrière  elles  une  ombre  conique.  Ce  cône  est  assez  alongé  pour  que 
l’ombre  delà  terre  couvre  en  entier  la  lune;  si  la  lune  se  trouve  plus 
éloignée  du  soleil  que  la  terre,  ce  qui  arrive  dans  la  pleine  lune,  et 
pour  que  l’ombre  de  la  lune  couvre  une  partie  de  la  terre,  si  la  lune 
est  entre  le  soleil  et  la  terre,  ce  qui  a lieu  à la  nouvelle  lune. 


5,  La  première  chose  est  donc  de  déterminer  les  dimensions  de  ce 
cône  d'ombre  dans  l'uu  et  dans  l'autre  cas,  ce  qui  n'est  pas  difficile, 
et  c'est  par  là  que  nous  commencerons  le  calcul  des  éclipses. 

6.  Soit  SO  (fig.  46)  le  rayon  du  globe  solaire,  TE  celui  du  globe 
terrestre  , L le  centre  de  la  lune  à l'instant  de  l’opposition  , les  trois 
centres  seront  dans  une  même  droite  STLC.  Soit  OENC  le  rayon  so- 
laire langent  au  globe  du  soleil  eu  O,  et  au  globe  de  la  terre  en  E ; 
SO,  TE  seront  perpendiculaires  à OC.  SC  sera  l’axe  du  cône  d'ombre 
de  la  terre;  car  supposons  que  les  rayons  SO,  TE  fassent  simultané- 
ment une  révolution  autour  de  l'axe  ST,  ils  entraîneront  dans  celte 
révolution  la  tangente  OEC,  qui  décrira  la  surface  d'un  cône. 


7.  I,N  sera  le  demi-diamètre  de  la  section  du  cône  d’ombre  dans  la 
région  de  la  lune;  soit  Lu  un  petit  arc  de  l’orbite  lunaire  LuK,  et 
u le  point  par  où  le  centre  de  la  lune  entrera  dans  le  cône  d'ombre. 

Soit  i=TE  rayon  de  la  terre,  ir  , la  parallaxe  horizontale  du  soleil, 
la  parallaxe  de  la  lune , nous  aurons 


TS  = -A-,  TL=-r^— , TC  = A, 

smi  TT  * un -7  9 ou  G* 
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i sinw— sinC a «in  j (x—  Ç)  cos  + Q 

«in  r3  «in  3 «in  C ' sin  •«  sin  G 


Soit  tf  le  demi-diamètre  du  soleil,  tu  du  centre  de  la  terre,  SO=TSsin  J1 

— îinü.  Or  SO:TE::SC:TC  = ^=^t^,  ou 
«in  » 60  50  9 

1 i 1 .sin  » 

i sin»"*”  sin  C ' sin  C sin  / , «in  w R ^ „ . 

«ÏTC  /HH ' — 'un/'  ’ 5nC~  1 +ikC’  Ct  S,n<^  — StnC-f-Mn  JT  ; 

Vin  ■*) 
d’où  enfin 


sin  C = sin  J'  — sin  * =.  asin  £ ( / — ir)  cos  j (<f  -f- 

8.  L'angle  LTu  = TuE  — C=<s- — 0=^ — arcsin=(sin  cf — sinir). 
On  se  permet  ordinairement  de  faire  LTb  = 'îf — en  effet  <f 
ne  passe  guère  i5'  et  et  ne  va  guère  à 9";  l’erreur  n’est  pas  de  o",i. 

9.  Ainsi  la  somme  des  deux  parallaxes  horizontales  , diminuée  du  demi- 
diamètre  du  soleil,  sera  la  distance  angulaire  de.  la  lune  à l’axe  du  cône 
d’ombre , à F instant  où  le  centre  de  la  lune  entrera  dans  ce  cône. 

Avec  le  rayon  TL'=Tn'  décrivez  l’arc  L'n'K',  qui  sera  un  petit 
arc  de  l’orbite  lunaire,  vous  aurez  L'T«'=  T/i'C  -4-C='er+C=/zr 
-H  arc  sin  = (sin «f — siu-ff),  et  sans  erreur  sensible  L'Tn'=<ar — ir-j-J'. 

10.  Ainsi  la  différence  des  parallaxes  horisontales , augmentée  du  demi- 
diamètre  du  soleil  , est  la  distance  angulaire  à l’axe  du  cône  lumineux 
compris  entre  la  terre  et  le  soleil,  à l’instant  où  le  centre  dé  la  lune 
entre  dans  ce  cône. 


LC^=TC—TL—  . 1 . 

sin  L sin  9 sin/ — sin» 


1 sîn-w— sin  /-f-  sin  «-  . 

®in<r  sio»(?in/ — sin»)  * 


quantité  toujours  positive  : ainsi  le  cône  s’étend  toujours  bien  au-delà’ 
de  la  région  de  la  lune. 


SC=ST-f-TC = -ri — (■ 


sin  » ' sînJ — sinw“ 


_/in/ — sin»-f-$i»» 


«in/1 


sin»  (sin/ — 

sin  » 
sin  /" 


sin  » ( siri  » } sinirO^S 
\ 1 sin  / ) 

1 , I sin  » 


simr(sin/—  sin») 
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Il  est  à remarquer  que  est  une  constante  = 0.0090309,' 

et  qu'ainsi  SC  = --°°9I°5  et  TC  — g,003lcl3 

s,n  v si»  *■ 

1 1.  Pour  déterminer  les  dimensions  du  cône  d’ombre  que  doit  projeter 
la  lune  , soit  (fig.  46)  SO  le  demi-diamètre  du  soleil,  L'V  celui  de  la 

lune  , nous  avons  (7)  SO  = 7—,  nous  aurons  de  meme  L'V=^-^. 

Mais  L'S  = ST  — TL'  = , ct  SO'  : L'V  ::  SK  : KL'  ; 

d’où  SO'  — L'V  : SO'  ::  SK— KL'  : SK  ::  L'S  : SK , 


SK  = 


sin  i 
sin  w 

sin  / /sin- — sin 


sin  d , sin  / i i # ^ 

sin»  ’ sin  w * sin  » sin  » 
sin  f , 


sin  »\  ,«in»*in» 


rO 


un  7T 


(sin  7F  — sin*») 


^sin/ain»  9in<&in»\  «in/  sin »— sin  d sin  » " 


sin  t 


(sin -y — sin  cr) 


sin  d 

"«n7 


siu» 


**r~ — (sin  î — sin  ») 

sk  ss  8!ny  ,,  . 

sm  t — (1+-  ) siu»  sin  cr  V 


sin  » sin  » / 

sin  «y  — sin  » \ j f l \ 

(•+-’)  si»  sin  » Vsin»— sin»— #sin»/~-ain  » ( ~ f ~sin  » \ J 

\ ^\ain« — suit/  J 

. —^V  +rir.-«n»  + ( )*  + ( y ’+etc), 

un  »\  sin  cy 


prod.  consr. 


f ,-”11  \ f ,-«11  \ _L 

__  1 f «in  ■*  \ l I sin  rr \ sim 

•in  » \ »in  v sin  d J an»l  sin  d ~ sin  » J~ÎZZ 

n sin  •»  sin  $S  V*  sin . ’ sin 

_ suvA mmj  _ (,  . 002468374)  ( ! — “2Y 

1—0.00346197  am»  v ^ sin»/ 

— — - — ( 1 -f-  o. 00348374 ><ïl\ 

unw\  1 -t  /"f  wn^  aw»  / 

l 1 , to  . /ain»  — $in»\ 

= — - T -f~  0.00248274  I ! ï ) 

sin»  sin»  1 n \ sin» sin»  / 

= ST  — TL'  -+-  o. 00248374  ( -ri ri-V 

w ' ^ \ sin  v sia  » / 7 

TL'  — ST  -f  SK  = 0.00248374  (-ri -r-i-’l 

’ 1 ,T\8inJ  sin  r / 

TL'  — (ST— SK)  = TL' — TK = RL'=  o . 00248374 

jyy 0.004.96548  tin  — rr)  coa  i («  — rr) 

hin  » sin  7 r 
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Or  on  voit  par  l'observation  des  diamètres,  qu’il  peut  arriver  trois 
cas  difFèrens.  Le  demi-diamètre  d de  la  lune  peut  surpasser  à'  demi- 
diamètre  du  soleil,  et  dans  ce  cas  a>  est  une  quautité  positive,  et  alors 

SK  > -A-  ou  > ST  ; le  sommet  de  ce  cime  d'ombre  est  donc  plus  éloi- 

nnir  1 

gué  du  soleil  que  le  centre  de  la  terre;  la  partie  de  la  terre,  qui  est 
directement  tournée  vers  le  soleil  sera  dans  l’ombre,  et  l'éclipse  sera 
totale  pour  cette  partie  de  la  terre. 

13.  Sid=<T,a  = o,]e  sommet  du  cône  sera  au  centre  même  de  la 
terre,  en  supposant  toujours  la  lune  sans  latitude  pour  ce  moment, 
l'éclipse  sera  encore  totale  pour  une  portion  de  la  terre,  d'autant  plus 
que  d est  le  demi-diamètre  (£  vu  du  centre,  et  qu'à  la  surface  il  est 
plus  grand. 

Enfin  d peut  être  plus  petit  que  J',  auquel  cas  a serait  une  quan- 
tité négative. 

SK  = — — ( I — “t — — **  l"1  * ; ) , en  négligeant  les  puüjances  ultérieure», 

im  CT  \ 251Q  5 (»— t)C08  ; (■» T)/  ’ 

1 « 
sin  ir  asin  { {•»— w)co4  j («-f-*-)" 

Soit  <a  = 2sini('‘W  — 2r)cos-j('<®--f-'ir)  > on  aura  SK  = -4— — i : le 

sommet  de  l’ombre  sera  au  point  a de  la  surface  de  la  terre , qui  a le 
soleil  à son  zénit,  l'éclipse  sera  totale  pour  ce  point,  mais  avec  peu 
de  demeure  dans  l’ombre,  c’est-à-dire  que  l’éclipse  ne  durera  que  peu 
d’instans , parce  que  le  demi-diamètre  apparent  C ne  surpassera  le 
demi-diamètre  G que  de  i5  à 18". 

Si  » > asinj  (-ar — tt)  cosi  (*s--f-7r)  , SK  <; — i , l’ombre  n'attein- 
dra pas  la  terre,  lcclipse  ne  sera  pas  totale,  et  quand  le  centre  sera 
sur  le  centre  du  soleil,  on  verra  tout  autour  du  disque  obscur  de  la 
lune  une  couronne  lumineuse  qui  sera  l'excédant  du  disque  solaire  sur  le 
disque  apparent  de  la  lune. 

Eclipses  de  Lune. 

i3.  Soit  ÎVF  (fig.  fyj)  l’écliptique,  O le  point  opposé  au  soleil  et  dont 
la  longitude  est  de  (O-4-180');  la  position  de  ce  point  sera  connue 
eu  tout  tems  : le  point  O sera  dans  l’axe  du  cûne  d’ombre. 
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Soit  OB  = OD  = n -f-  ?r — «P,  OB  sera  le  demi-diamètre  de  l’ombre 
désignée  par  LN  (Kg- 47)»  ou  plus  exactement  par  la  demi-corde  lu. 

14.  Soit  à présent  NAV  l’orbite  de  la  lune,  iuclinée  de  5’  environ  à 
l'écliptique,  OA  sera  la  latitude  de  la  lune  à l'instant  de  l’opposition  ; nous 
supposerons  ce  point  O immobile;  il  a dans  la  réalité  un  mouvement 
de  3'  31"  par  heure,  terme  moyen;  le  mouvement  de  la  lune  sur 
l’écliptique  est  de  3a'j  : or  3a' 7 — a'j  = 3o'  environ;  c’est  ce  qu’on 
appelle  mouvement  relatif  en  longitude. 


i5.  Pendant  que  la  lune  ira  de  N en  A , la  latitude,  qui  en  N est  zéro, 
sera  devenue  OA  en  A;  donc  NO  : OA  ::  mouv.  relatif  en  longit. 
: mouv.  relatif  en  lalit.,  et  en  désignant  ces  deux  mouvemens  relatifs 

par  dL  , dk,  on  aura  ^ = tang  N = tangente  de  l'inclinaison 

de  l’orbite  relative. 


Si  NO  est  le  mouvement  relatif  sur  l’écliptique,  NA  sera  le  mou- 
vement sur  l’orbite  relative , et  NA  “ ; si  NC  est  le  mouvement 

pour  un  teins  plus  court,  le  mouvement  sur  l’orbite  relative  sera 


NL 


NC 

co«lS' 


iG.  Ainsi,  pour  avoir  le  mouvement  sur  l’orbite  relative,  il  faudra 
diviser  le  mouvement  relatif  en  longitude  par  le  cosinus  de  l’inclinaison 
de  l’orbite  relative  ; cette  inclinaison  est  plus  grande  que  celle  de  l’or- 
bite vraie  de  la  lune.  En  effet,  soit  NO  (Cg.  48)  l’écliptique  et  P le  pôle 
de  ce  cercle,  N le  nœud  de  la  lune,  O le  lieu  opposé  an  soleil. 

I.a  lune,  en  une  heure,  avance  de  NA=3a'±;  donc  NO  ou  l’angle 
NPO  diminue  de  3a';;  mais  le  point  O s’avance  dans  le  même  lenis 
de  00'=u'ï;  donc  le  même  angle  diminue  de  3a' j par  le  mouve- 
ment de  la  lune,  et  augmente  de  a' j par  le  mouvement  du  soleil;  ainsi 
il  augmente  de  3o'  par  le  mouvement  relatif;  donc  la  lune  gagne  par 
heure  3o'  sur  le  soleil;  donc  si  nous  supposons  le  soleil  immobile,  le 
mouvement  de  la  lune,  par  rapport  au  point  O,  sera  de  3o'  seulement. 

Sf ’t  Nn=  31  j = 00',  n A = 3o';  nA  sera  donc  le  mouvement  relatif 
ur  l’écliptique;  en  allant  de  N en  B sur  l’orbite  vraie,  la  lune  gagne 
AB  en  latitude  au-dessus  du  point  O;  car  PO  = PN  = PA;  donc  le 
mouvement  en  latitude  n’est  pas  changé. 

I7* 
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17.  Voyons  ce  qui  résulte  de  ce  que  le  mouvement  en  longitude  est 
diminué,  tandis  que  le  mouvement  de  la  latitude  reste  le  même.  La  lune, 
en  une  heure,  avance  de  5a' £ de  N en  A,  et  sa  latitude,  qui  était 
nulle  en  N,  est  devenue  AB;  NA  et  AB  sont  les  mouvemens  ho- 
raires vrais  de  la  lune.  Si  le  point  O était  resté  immobile,  la  distance 
de  la  lune  au  soleil  serait  OB  (fig.  4g) » mais  le  point  O s’est  avancé  eu 
O',  la  distance  devient  donc  O'B  ; menez  OB'  égale  et  parallèle  à O'B  ; 
si  vous  transportez  O'  en  O,  pour  avoir  la  même  distance  de  la  lune 
au  soleil,  il  faudra  transporter  la  lune  de  B en  B';  menez  BB'  pour 
achever  le  parallélogramme  et  abaissez  la  perpendiculaire  B'A'=-BA  ; 
car  BB'  est  parallèle  àO'OA;  parla  même  raison,  A'A=BB'=00'=a'j; 
mais  NA  = 3a'7  donne  NA'=3o';  donc  NA'  est  le  mouvement  relatif 
en  longitude  ; B'A'  est  la  latitude  actuelle  ou  le  mouvement  horaire 
en  latitude:  tout  s’est  donc  passé  de  la  même  manière  que  si  nous  avions 
calculé  séparément  les  mouvemens  de  la  lune  et  du  soleil. 


18.  C’est  comme  si  la  lune  avait  été  de  N en  B',  le  point  O restant  in- 
variable; l’orbite  relative  est  sensiblement  rectiligne  pendant  quelques 
heures,  car  les  mouvemens  horaires  étant  sensiblement  uniformes,  la 
raisonnement  que  nous  avons  fait  pour  une  heure,  nous  aurions  pu  le 
faire  pour  une  fraction  quelconque  d’heure.  Ainsi,  en  supposant,  par 
exemple,  Na  = 4NA,  on  aura  aA=îA'B',  et  Na  et  ab  seront  les 
mouvemens  relatifs  en  longitude  et  en  latitude  pendant  une  demi-heure; 
il  en  serait  de  même  pour  j d’heure,  7,  5,  etc. 


19.  L’orbite  relative  étant  NB',  l’inclinaison  relative  sera  l’angle  B'NO, 

. » ti/*'.-.  B'A'  mouvement  relatif  en  latitude 

et  1 on  aura  tang  BNO  = c-7-= — . . r — s — r— r. 

° NA  mouvement  relatif  an  longitude 

Les  raisonnemens  que  nous  avons  faits  en  partant  du  nœud  seraient 
également  vrais  une  heure  après  ou  avant  le  passage  de  la  lune  par 
son  nœud. 

En  effet  (fig.  5o),  PA  = mouvement  horaire  vrai  en  longitude,  la  la- 
titude PC  est  deveuue  AB;  B b est  le  mouvement  en  latitude,  en  sup- 
posant C b parallèle  à PA;  la  distance  OC  sera  devenue  OB;  mais  O 
a passé  eu  O';  la  distance  est  donc  O'B.  Soit  BB'  = OO',  B'A'  = BA, 
0B'=0'B,  ÀA'=00';  Co=PA'  est  le  mouvement  relatif  en  longi- 
tude ; Bu  le  mouvement  vrai  ou  relatif  en  latitude  ; l’orbite  relative 

est  CB',  et  l’on  a tang  B'Ca  = , comme  ci-dessus. 

a 4a 
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30.  Tous  ces  niouvemens  sont  des  mouvemens  vrais  vus  du  centre  de 
la  terre  ; la  parallaxe  n’y  fait  rien;  pour  déterminer  si  la  lu'.e  passe 
dans  le  cône  d'ombre , il  faut  déterminer  sa  position  par  rapport  à Taxe 
de  ce  cône,  et  par  conséquent  par  rapport  au  centre  de  la  terre.  Ainsi 
point  de  parallaxe  pour  les  éclipses  de  lune,  et  c'est  ce  qui  fait  la 
simplicité  du  calcul. 

La  parallaxe  ne  change  pas  le  lieu  réel  delà  lune,  elle  change  seu- 
lement le  lieu  du  ciel  où  va  aboutir  la  ligne  menée  de  l’oeil  de  l'obser- 
vateur à la  lune.  Celte  ligne  a un  point  constant,  qui  est  la  lune  f 
mais  l'autre  extrémité  change  avec  l’œil  de  l’observateur  ; la  ligne 
change  de  direction  et  va  aboutir  à un  autre  point  du  ciel  : voilà 
tout  le  changement.  Quand  ou  dit  que  la  parallaxe  change  le  lieu  de 
la  lune,  il  faut  s'entendre;  ce  n’est  pas  son  lieu  physique  et  réel  qu’elle 
change,  mais  seulement  le  point  du  ciel  auquel  on  la  rapporte  et  qu'elle 
parait  couvrir.  C’est  par  son  lieu  réel  que  la  lune  entre  dans  le  cône 
d'ombre  et  s’éclipse.  Nous  rapportons  à un  autre  lieu  du  ciel  la  partie 
éclipsée  de  la  luue,  mais  cela  ne  change  rien  à la  figure  éclipsée  de 
la  lune.  C’est  donc  par  les  lieux  vrais  et  sans  s'inquiéter  de  la  paral- 
laxe, qu’il  faut  calculer  l'éclipse  de  C • Les  réfractions  n’y  changent 
rien  non  plus.  I,a  réfraction  ne  s’opère  que  dans  notre  atmosphère,  elle 
n’influc  en  rien  sur  le  lieu  pour  lequel  la  lune  est  dans  l’ombre,  elle 
ne  change  rien  à l'éclipse , qui  se  passe  hors  de  notre  atmosphère , 
et  à une  grande  distance. 

ai.  Les  réfractions  seulement  expliquent  un  fait  qu'on  a observé  quel- 
quefois. Supposons  une  éclipse  centrale , lorsque  la  lune,  aussi  bien  que 
le  soleil,  sont  à 90*  du  zénit  et  à 180°  l’un  de  l’autre,  la  réfraction 
élevera  la  lune , ainsi  que  le  soleil , de  33'  environ  ; les  deux  astres  se- 
ront visibles  tous  deux,  et  leur  centre  aura  33'  de  hauteur.  La  réfrac- 
tion change  les  longitudes  apparentes  des  deux  astres  ; ils  ne  paraissent 
pas  à 180*  de  distance  l’un  de  l'autre,  mais  leur  distance  est  réelle- 
ment de  180’  sur  l'écliptique;  ils  sont  en  opposition,  et  la  ligne  qui 
joint  leurs  centres  passe  par  le  centre  de  la  terre.  Il  en  est  de  même 
de  la  parallaxe,  qui  peut  changer  la  différence  apparente  de  longitude, 
mais  ne  change  rien  à l’éclipse  qui  dépend  de  la  longitude  réelle. 

sa.  La  première  chose  est  de  déterminer  le  tems  de  l'opposition  : on 
connaît  ce  tems  à peu  près  par  l’argument  A de  nos  Tables  solaires. 
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mais  c’cst  une  syzygie  moyenne.  J’ai  donné,  dans  l’endroit  cité,  un 
moyen  d'en  déduire,  à une  heure  ou  deux  près,  la  syzygie  vraie;  niais 
dans  tous  les  cas , quand  on  a l’heure  de  la  conjonction  moyenne , on 
calcule  pour  cet  instant  le  lieu  vrai  de  la  lune  cl  du  soleil , en  u'employnnt 
que  les  principales  inégalités  et  le  mouvement  horaire  vrai  des  deux 
astres,  en  négligeant  de  même  les  petites  équations* 


a3.  Supposons  qu’on  ait  ainsi  quelques  degrés  de  différence  entre  le  lieu 
de  la  lune  et  celui  du  soleil,  ou  du  lieu  opposé  au  soleil,  on  dira  : 
le  mouvement  horaire  relatif  est  à une  heure  comme  la  différence  de 
longitude  des  deux  astres  est  au  teins  écoule  depuis  la  syz^gic,  ou  qui 
doit  s’écouler  jusqu'à  la  syzygie. 

On  a ainsi,  à quelques  minutes  près,  le  lieu  et  le  tems  de  la  sy- 
zygic;  c’est  alors  que  commence  le  calcul  véritable,  tout  ce  qui  pré- 
cède n'étant  que  préparatoire. 


34.  Alors  vous  calculerez  le  lieu  du  soleil  et  le  lieu  de  la  lune  avec  soin 
et  pour  deux  raomens  éloignés  l’un  de  l’autre  de  ih  ou  ab,  ou  bien, 
vous  calculerez  les  lieux  vrais  pour  l’instant  de  la  syzygie  à peu  près 
connue , et  les  mouvemens  horaires  tant  en  longitude  qu'en  latitude. 

Soit  d<C  — dQ  le  mouvement  relatif  en  longitude,  d\  le  mouvement 
vrai  en  latitude,  nous  aurons  l’inclinaison  I de  l'orbite  relative  par  la 

formule  tangl  = ct  le  mouvement  horaire  composé  sur  l’or- 

bite relative  sera  = 

cos  I 

On  fera  ensuite  <f(£ — dQ  : ib=  3Goo''t:  différence  de  longit.  (C — O) 
: intervalle  de  tems  depuis  la  syzygie  = 
ih  : intervalle  de  tems  depuis  la  syzygie  ” mouv.  horaire  en  lalitu.de 
: changent,  de  lalit.  depuis  la  syzygie  = (C — 0)tangl. 

ib  : intervalle  de  tems  depuis  la  syzygie  ::  mouv.  hor.  en  longitude 
: changem.  de  la  longit.  depuis  la  syzygie  = 

Alors  le  lieu  du  soleil  augmenté  on  diminué  de  celte  dernière  quan- 
tité , donne  le  lieu  de  la  syzigie , dont  au  reste  on  n’a  pas  grand  besoin. 


a5.  Soit  L la  latitude  en  conjonction;  abaissez  une  perpendiculaire  Om 
(Gg.  47)  sur  l’orbite  relative.  Vous  aurez  OmsssLcoel,  cette  valeur  sera 
celle  de  la  plus  courte  distance  des  centres. 
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Am  = Lsin  I , Km  sera  la  distance  entre  le  cercle  de  la  latitude  OA  , 
et  le  point  qu’occupera  la  lune  sur  l'orbite  relative  au  milieu  de  l’é- 
clipse. : Km  ::  Ih  : tems  nécessaire  pour  décrire  Am  = diffé- 

rence entre  le  tems  de  la  conjonction  et  celui  du  milieu  de  l’éclipse, 
que  je  désigne  par  D.  On  aura  donc 

Tv  Am.36oo*  _ I.»inI36oo'cosI  _ 36oo' L.sin  IcosI_ 

U dÇ—dQ  d£—dQ  d(£  —dQ  » 

CO  si 

•n  aura  donc  ainsi  le  tems  du  milieu  de  l'éclipse. 

11  faut  chercher  le  commencement  et  la  fin. 

36.  Le  commencement  aura  lieu  quand  la  lune  sera  en  L sur  l'orbite 
relative,  de  manière  que  le  disque  lunaire,  dont  le  rayon  est  LE, 
soit  tangent  en  E au  disque  de  l'ombre  dont  le  rayon  est  OE  ; alors  la 
distance  des  centres  sera  OE-f-EL  = <tr  -f- -jt  — S-\-d,d  étant  le  demi- 
diamètre  de  la  lune. 

Le  triangle  rectangle  OML  donne  Lm  = LO — OM  = (LO-f-OM) 
(LO  — OM)  = (er-f-  et — /-f-rf-f-LcosI)  (■w-f-vr—  S -\-d—  L cos  I). 

On  peut  encore  faire  ^ = sinnas^^ t + d'  ’ “ou  * on  tlre 

Lm  = LO  cos«  = (<tr-f-7r — J-\-d)cosu , Lm  étant  connu,  on  aura  le 
tems  de  Lm,  ou  la  dem.-duree  = agzag= —jjhrd q~ • 

cos  I 

Ce  tems,  retranché  du  milieu  de  l’éclipse,  donnera  le  commencement, 
ajouté  au  milieu  de  l’éclipse , il  donnera  la  fin. 

37.  A mesure  que  la  lune  avancera  de  L en  m , la  distance  au  centre  O 
diminuera  ; quand  elle  aura  passé  le  point  m,  la  distance  augmentera 
jusqu’en  V,  où  l’éclipse  finit  : la  distance  au  centre  O ne  peut  dimi- 
nuer sans  qu’une  partie  de  la  lune  entre  dans  l’ombre  : la  diminution 
indique  la  partie  éclipsée  : ainsi 

partie  éclipsée  = LO  — distance  actuelle  des  centres 

= er  -f-7 r-j-d — d — distance  act.  des  centres. 

Si  la  partie  éclipsée  est  le  disque  entier  de  la  lune,  on  aura 
id  — 13-  7t  d — cT  — dut.  des  centrer, 

et  alors 
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di*t.  de*  centre*  = (fl -+-■*•)  — («f  -f-  d). 
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On  fera  donc 

sinU'=^(fig.50=^~/^>  Ii.«[(«r+,r)-(/+rf)]  cosu', 

et 

. _ . , 36oo’LrncoiI  r(*+îr) — 0?'+rf)]l'««icusI . 36oo* 

demi-duree  de  i éclipsé  totale  — ^q-  — Jfc  — ilQ  ’ 

Je  suppose  par  tout  qu’on  ait  augmente  <sr+7 r — cT  de  ÿj,  ou  dans  tel 
autre  rapport,  pour  tenir  compte  de  l’atmosphère  de  la  terre  (33). 

a8.  Ce\le  dernière  durée,  retranchée  du  tems  du  milieu,  donnera  l’ins- 
tant de  l’immersion  totale  dans  l’ombre,  et  ajoutée  au  tems  du  milieu , 
elle  donnera  l’instant  où  la  lune  commence  à sortir  de  l’ombre. 

ag.  La  quantité  de  la  plus  grande  éclipse  sera  au  point  m de  la  plus 

courte  distance  des  centres;  elle  aura  pour  expression 

est  -|-  st  -j*  d ' — (T  “ L cosl. 

L’usage  est  d’exprimer  cette  quantité  en  doigts , c’est-à-dire  en  dou- 
zièmes du  diamètre  lunaire;  alors 

quantité  de  réclipse  en  doigts  — ^ (&-\-7t-\-d — <f — Lcosl). 

Si  l’on  veut  savoir  dans  quelle  circonstance  l’éclipse  est  au-dessus 
ou  au-dessous  de  i a doigts , ou  de  a d , on  fera 

ld'=  n -f-  TT  d — cf  — L cos  I , 

ce  qui  donne  L = , donc 

Si  L>  ^ t l’éclipse  ne  sera  que  partielle,  et  elle  aura 

lieu  dans  la  parue  {££££}  de  la  lune,  si  la  latitude  est 

Si  l < C'ir+Tl  ^ l'éclipse  sera  totale  avec  demeure  plus  ou 

moins  grande  dans  l’ombre,  et  alors  la  quantité  surpasse  la  doigts,  ce 
qui  signifie  seulement  que  si  la  lune  était  plus  grande  de  quelques 
doigts  quelle  n’est  réellement,  elle  serait  encore  totalement  éclipsée. 

Or  /sr-|-7r  = 53'  au  moins,  «T  — ef  = 33'  au  plus:  ainsi 

C-T-fxl  — (t+d)  __  ao' 

CO»  i CO»  I 


au  moins. 
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3o.  Quand  l'éclipse  esl  partielle,  ou  quand  elle  n’est  encore  que  partielle, 
on  voit  l'ombre  terminée  en  arc  de  cercle  (fig.  53),  ce  qui  signifie  que 
la  terre  est  sensiblement  ronde;  mais  comme  l’arc  ab  est  toujours  une 
partie  médiocre  du  cercle,  on  ne  peut  juger  bien  sûrement  si  la  figure 
de  l’ombre  est  circulaire  ou  elliptique , et  si  la  terre  est  rigoureusement 
ronde;  car  le  demi-diamèlre  de  l'ombre  est  de  45’  plus  ou  moins,  le 
demi-diamctre  de  la  lune  est  de  1 5’,  c’est-à-dire  j du  premier  ; ainsi 
l’arc  ab  sera  tout  au  plus  ~ de  la  circonférence  de  l’ombre. 


5i.  En  désignant  par  cia  partie  éclipsée,  on  a cstot-Ht-M — J' — LcosI, 
d’où  l’on  tire  >»■=<■ — tt — </— f-cT-f—  L cos I.  Ainsi,  quand  on  a mesuré 
l’éclipse  e,  quand  elle  est  au  maximum , ou  peut  en  conclure  la  paral- 
laxe; mais  ce  moyen  n’a  pas  bien  réussi  à Ptolémée,  nou  plus  que 
le  suivant. 

„ . , , . , , „ , ^ + — flwuciwf  3Gco* 

Soit  la  demi— duree  de  1 éclipsé  = U *=  ~~jQ — " > 


on  aura 


3boo  cou!  cosu  v * 1 


Si  la  latitude  est  nulle  en  opposition , la  lune  traverse  l'ombre  par 
le  centre  et  on  aura  u=o,  et  par  conséquent 


D(rf(t-rfQ) 
Sfico"  COé  1 


- (d-S+r)  = 


^en  supposant  -K  — (t§)  ®’  : 


(J  — J). 

oooo  coal  ' ' 


Alors  il  faut  supposer  <T,  d bien  connus,  aussi  bien  qne  la  paral- 
laxe tt  , et  c’est  ce  qu’on  ne  peut  dire  des  anciens.  Ils  supposaient  t< 
de  5'  à peu  près;  ils  devaient  trouver  la  parallaxe  asr  trop  faible  de  V 
environ  : ils  ne  connaissaient  parfaitement  ni  les  diamètres , ni  les 
mouvemens  </(£  , dQ  , dk , ni  par  conséquent  cosl  ; ils  ne  savaient  pas 
mesurer  e bien  exactement  ; ils  ont  d’abord  fait  la  parallaxe  trop  faible, 
Ptolémée  la  fit  ensuite  trop  forte  et  surtout  trop  variable. 


3a.  Les  calculs  des  formules  précédentes  sont  faciles;  ouïes  abrège  en 
déterminant  les  logarithmes  de  et  de  qui  est  le 

complément  arithmétique  du  premier.  Le  premier  sert  à réduire  les 
arcs  eu  tems,  le  second  à réduire  les  tems  en  arcs. 
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On  peut  sc  dispenser  de  réduire  les  mouvemcns  à l'orbite , et  de 
calculer  la  différence  en  teins  entre  la  conjonction  et  le  milieu  de 
l'éclipse.  Déterminez  l'angle  u comme  ci-dessus,  abaissez  les  perpen- 
diculaires LC  pour  le  commencement  et  VF  pour  la  fin  (fig.  47)- 

CO=LOcosLCO=(®--f-7r  — sin(I  -f-  go"  — u) 

= Çtff  + 7r  — J'-f-  d ) cos(« — I). 

CO  en  tems  = ^0)'  ^clranc*,ez  cette  quantité  de  l'instant  de  la 

conjonction,  vous  aurez  le  commencement  de  l'éclipse. 


OF  = OV  co$VOF  = OV  sinVOB  = («sr-f-Tr — é'-i-</)sin(90’ — u — I) 

= — cT+f/jcos  (u-f- 1 ) ; 

tems  entre  la  conjonction  et  la  fin  = — J'-f-rf)cos(ii-f-I), 


CO  — OF  = ^ (•or +■*  — J'  + d)  sin  u sin  I 

G36oo*  \ , , * . »N  iînl.LeosI 

C=35)-a(*+,r ~*+d)  (,+^+dj 

a .3bco%in  I . Lcos  I 36oo" . L?in  qI 

— ~{d<£-dQ)  — ■ 


53.  Aujourd’hui  qu’on  connaît  bien  les  parallaxes  et  les  diamètres,  et 
qu’on  doit  calculer  très-exactement  le  rayon  de  l’ombre  — cf1, 

on  trouve  cependant  les  durées  observées  plus  grandes  qu’elles  ne 
sont  par  le  calcul,  ce  qu’on  attribue  à l’atmosphère  de  la  terre,  qui  fait 
autour  de  notre  globe  une  enveloppe  trop  épaisse  pour  laisser  passer 
la  lumière  en  quantité  suffisante,  et  produit  l’effet  d’une  augmentation 
dans  le  rayon  de  la  terre,  et  par  conséquent  dans  le  rayon  de 
l’ombre. 

La  règle  pour  calculer  celte  augmentation  est  fort  incertaine. 

Mayer  ajoutait  ^ au  demi-diamètre  de  l’ombre;  on  s’en  tient  ordi- 
nairement à cette  règle , sans  y donner  trop  de  confiance , mais  on 
n’eu  connaît  pas  de  meilleure  : de  plus,  les  observations  de  ces  éclipses 
ne  sont  pas  susceptibles  d’une  grande  précision , parce  qu’il  est  fort 
difficile  de  distinguer  l’instant  où  l’ombre  pure  se  fait  remarquer  sur 
le  disque  de  la  lune , où  elle  est  toujours  entourée  d’une  pénombre  dont 
la  limite  est  fort  difficile  à saisir.  Il  n’est  pas  rare  de  voir  des  obser- 
vateurs différer  de  a'  et  meme  de  5'  sur  le  commencement  ou  la  fia 
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d'une  éclipse  : mais  quand  l'éclipse  est  commencée  et  qu’on  voit  une 
partie  sensible  de  l'ombre,  ou  distingue  un  peu  mieux  l’ombre  pure  * 
sa  courbure  régulière. 

54.  On  note  avec  soin  les  instans  où  l'ombre  arrive  au  premier  et  au 
second  bord  d’une  tache , et  l’on  s’accorde  alors  communément  à | 
ou  j de  minute.  On  compare  ensuite  les  observations  d’une  même  tache, 
faites  en  différons  lieux,  pour  en  conclure  la  différence  des  longitudes 
par  la  différence  des  heures  que  l’on  compte  dans  ccs  lieux  : si  la  diffé- 
rence est  de  61’,  on  en  conclut  que  les  méridiens  font  entre  eux  un 
angle  de  6.  i5’ =90%  et  ainsi  des  autres,  à raison  de  i5*  par  heure. 
Car  si  la  terre  est  un  globe,  comme  on  peut  le  conjecturer  par  la 
figure  constamment  circulaire  de  l’ombre,  on  peut  partager  ce  globe 
en  fuseaux  de  différentes  largeurs,  par  les  grands  cercles  menés  d’un 
pôle  à l'autre  : la  terre  tournant  sur  elle-même  en  34'',  présente  succes- 
sivement tous  ces  grands  cercles  au  soleil. 

S'il  y a 6h  de  différence  dans  le  tems  où  l’on  voit  l'éclipse  commen- 
cer, on  en  conclut  que  les  méridiens  font  un  angle  de  61'  ou  de  90’; 
car  l’heure  est  mesurée  par  l'angle  horaire  entre  le  méridien  tourné  vers 
le  soleil  et  le  méridien  de  l'observateur;  la  différence  des  tems  est  la 
différence  des  angles  horaires  au  même  moment.  Si,  tandis  qu’un  ob- 
servateur compte  douze  heures  et  voit  le  soleil  au  méridien,  un  autre 
ne  compte  que  neuf  heures  du  matin,  il  est  encore  à trois  heures  du 
méridien  et  l’angle  MPA  (fig.  54)  =45*;  si  un  autre  ne  compte  que 
six  heures  du  malin,  l’angle  MPB  = 90";  donc  A PB  — 45*.  Ou  bien,  si 
l’on  aime  mieux  que  le  soleil  tourne,  l'observateur  qui  voit  le  soleil  à 
la  distauce  ZS  du  ze’nil,  en  conclut,  je  suppose,  ZPS  = 45*;  mais  un 
autre  observateur  qui  aura  son  zénil  en  7J  verra  le  soleil  dans  le  plan 
du  cercle  PZ’S , et  par  conséquent  au  méridien , il  comptera  5h  de  plus 
que  l'autre  ; il  sera  plus  oriental  de  3h  ou  de  45*. 

55.  Les  anciens  n'avaient  que  les  éclipses  de  lune  pour  estimer  les  diffé- 
rences de  longitude  ; 4'  d’erreur  sur  le  tems  de  l’éclipse  faisaient  1* 
d’erreur  sur  la  longitude;  et  comme  chacun  des  deux  observateurs, 
placés  sous  différons  méridiens  et  observant  la  même  phase  d’une 
éclipse,  pouvait  très-bien  se  tromper  de  4’,  l’un  en  plus  et  l’autre  en 
moins  , la  différence  de  leurs  méridiens  ne  pouvait  être  Sûre  qu’à 
3’  près,  et  ils  ont  en  clfet  commis  des  erreurs  de  celte  force. 

36.- 
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3G.  La  lune  perdant  réellementsa  lumière,  la  perd  au  même  instant  phy- 
sique pour  tous  les  observateurs  répartis  eu  divers  lieux  de  l’hémisphère 
qui  voit  alors  la  lune.  Pour  marquer  sur  le  globe  l’hémisphère  qui  voit 
la  lune  à.  chaque  instant  de  l'éclipse,  voici  un  moyen  bien  simple. 

Supposons  qu’on  voie  à Paris  le  milieu  de  l'éclipse  à Ç)h  du  soir,  on 
dira:  le  soleil,  à g1'  du  soir,  est  à 311  du  méridien  inférieur,  ou  à 45’ 
de  ce  méridien,  ou  h i35*  du  méridien  supérieur  du  coté  de  l’occident. 
La  lune,  diamétralement  opposée  au  soleil,  est  à 45’  du  méridien  su- 
périeur du  côté  de  l’orient;  l’observateur  qui  voit  la  lune  au  méridien 
est  donc  de  45*  plus  oriental  que  Paris. 

Sur  ce  méridien,  qui  est  dcs-lors  connu,  le  lieu  dont  la  latitude 
géographique  est  égale  à la  déclinaison  de  la  lune,  voit  cet  astre  au  zénit.' 
De  ce  point,  comme  pôle,  décrivez  un  grand  cercle  sur  un  globe  ter- 
restre ; ce  cercle  enfermera  tous  les  pays  qui  voient  la  lune  b l’instant 
du  milieu  de  l'éclipse.  Une  opération  toute  pareille  détermine  tous  les 
pays  qui  verront  toute  autre  phase  donnée. 

Il  ne  faut  l’aire  cette  opération  que  pour  le  commencement  et  pour 
la  fin  de  l'éclipse,  et  la  partie  qui  sera  commune  aux  deux  grands 
cercles  ainsi  tracés  renfermera,  tous  les  pays  qui  verront  l’éclipse  pen- 
dant toute  sa  durée;  les  pays  renfermés  dans  les  fuseaux  extérieurs, 
qui  n’appartiennent  qu’à  l'un  ou  l'autre  des  hémisphères  du  commen- 
cement ou  de  la  fin , ne  verront  qu'une  partie  plus  ou  moins  grande  de 
la  durée  de  l’éclipse.  À ces  hémisphères  vous  pouvez  ajouter  une  zôno 
de  -j  degré  pour  la  réfraction , et  retrancher  i*  pour  la  parallaxe. 

Ainsi  ayant  déterminé  par  le  calcul  le  lieu  qui  voit  la  lune  au  zénit ,' 
pour  un  moment  quelconque;  on  marquera  ce  lieu  sur  un  globe  ter- 
restre, et  en  tournant  le  globe  on  placera  ce  lieu  sous  le  méridien  ; 
on  élevera  ensuite  le  pôle  d’une  quantité  égale  à la  déclinaison  de  la 
lune  ; alors  l'horizon  du  globe  séparera  l’hémisphère  qui  voit  la  lune  , 
d’avec  celui  par  lequel  la  lune  est  cachée  pour  le  moment. 

L’inspection  de  la  figure  46  sutlit  pour  sc  rendre  raison  de  cette 
pratique,  qui  n’est  rigoureusement  vraie *qu’en  supposant  nulle  la  pa- 
rallaxe de  la  lune.  11  est  aisé  de  voir,  en  effet,  qu'un  point  quelconque 
d'un  astre  qui  a une  parallaxe  sensible,  ne  peut  être  vu  simultanément 
que  des  points  compris  dans  la  calotte  sphérique  bordée  par  les  tan- 
gentes menées  du  môme  point  de  l'astre  au  globe  terrestre,  et  cette  ca- 
lotte est  égale  à un  hémisphère  diminué  d'une  bande  dont  la  largeur 
est  égale  à la  parallaxe  de  l’astre, 
a. 
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3^.  J'ai  supposé  la  parallaxe  constante  elles  monvemens horaires  uni- 
formes; le  peu  de  précision  des  observations  autorise  ces  suppositions; 
au  reste,  on  peut  calculer  le  commencement  de  l’éclipse,  avec  la  pa- 
rallaxe et  le  mouvement  qui  conviennent  à ce  commencement,  et  la 
(in  avec  une  autre  parallaxe  et  un  autre  mouvement. 

58.  Pour  prédire  les  circonstances  d’une  éclipse  de  lune  à une  mi- 
nute près , il  suffit  d'une  opération  graphique  qui  abrège  considérable- 
ment le  travail. 

Je  suppose  qu'ayant  calculé  parles  tables,  pour  un  jour  et  une  heure 
déterminée,  les  lieux  de  la  lune  et  du  soleil,  vous  avez  trouvé  qu'à 
G1'  57'  la  conjonction  était  passée,  et  que  le  centre  de  la  lune  était  éloi- 
gné de  8'  du  centre  du  soleil. 

Vous  avez  la  latitude  et  la  variation  horaire  , qui  vous  donne  la 
latitude  une  heure  avant  et  une  heure  après  ; vous  aurez  aussi  les 
mouvemens  horaires  eu  longitude,  les  demi-diamètres  et  les  parallaxes. 
Cela  posé. 

Soit  (fig.  5a)  la  droite  AX  qui  représente  l’écliptique;  divisez  cette  ligne 
en  parties  égales,  par  des  perpendiculaires  qui  représenteront  autant  de 
cercles  de  la  latitude;  prenez  chacun  de  ces  intervalles  pour  le  mouvement 
relatif  en  une  heure,  et  divisez-les  en  60  parties  égales  qui  représentent 
le  mouvement  relatif  en  une  minute.  Divisez  les  perpendiculaires  aussi 
en  parties  égales  aux  premières,  et  cette  figure,  une  fois  divisée,  vous 
servira  pour  toutes  les  éclipses. 

Vous  avez,  je  suppose,  le  mouvement  horaire  relatif  en  longitude 
= 3a',  prenez  de  A en  D le  point  marqué  3a';  menez  la  perpendi- 
culaire BD  = 60',  et  la  droite  indéfinie  ADH  , les  abscisses  Ae , A a, 

cd  représenteront  les  minutes  de  degrés  , et  les  ordonnées  parallèles 

cf , ah,  cd,  les  minutes  de  teins. 

Vous  avez  trouvé  l’opposition  passée  de  8'  de  degrés;  prenez  Ae=8', 
et  menez  ef  parallèle  à BD  , ef  porté  à la  gauche  de  la  perpendi- 
culaire de  6h  87',  marquera  en  O le  lieu  et  l’instant  de  l’opposition. 

O,  trouvé  de  cette  mauière,  sera  le  centre  de  l’ombre. 

3g.  Prenez  A a = latitude  à 5h  87'  et  Ac  = latitude  à 6b  57',  et  menez 
les  parallèles  ah,  cd  ; les  lignes  ah,  cd  seront  les  latitudes  à porter 
sur  la  figure.  Portez  donc  ces  latitudes  sur  les  perpendiculaires  de  Sh 
57'  et  de  6h  57'  : par  les  points  h et  d,  menez  l’orbite  relative  LV. 
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Prenez  sur  l'échelle  AB  une  ligne  AG  — 'nr-j-rr  — J' , et  menez  GH 
parallèle  h BD;  GH  sera  le  rayon  de  l'ombre.  Avec  ce  rayon  = GII 
= OG  = OK.,  décrivez  le  cercle  GMK.  qui  sera  le  cercle  de  l’ombre. 

Prenez  sur  l’échelle  AB  une  ligne  AG'  =.'vr-\-rrr — et  menez 
la  parallèle  G'H',  vous  aurez  le  rayon  G'H' = OF  avec  lequel  vous 
marquerez  les  points  C et  F du  commencement  et  de  la  fin  de  l’éclipse. 

Prenez  sur  l’échelle  AB  une  ligne  ='sr-f-7r  — «T  — </,  et  menez  une 
parallèle  à BD,  vous  aurez  le  rayon  =Ol  = OE  avec  lequel  vous  mar- 
querez le  point  I,  qui  sera  celui  de  l’immersion  totale,  et  le  point  E, 
qui  sera  celui  où  la  lune  commence  à sortir  de  l’ombre. 

Des  points  C,  I,  m,  E , F,  abaissez  des  perpendiculaires  sur  l’éclip- 
tique , elles  y marqueront  les  instans  de  l’entrée , de  l’immersion  , du 
milieu , de  l’émersion  et  de  la  fin. 

Sans  tracer  réellement  ces  perpendiculaires , il  suffira  d’en  chercher 
les  pieds,  en  promenant  une  équerre  le  long  de  la  ligne  AX. 

4o.  La  différence  des  rayons  OC,  OG  sera  le  demi-diamètre  de  la 
lune  : portez  CG  sur  le  prolongement  de  O m,  et  marquez  ainsi  le  point 
iri.  Le  reste  m'M  du  rayon  OM  sera  ce  qu’il  faut  ajouter  au  diamètre 
de  la  lune  pour  avoir  la  quantité  de  l’éclipse  = aCG-t -mm’. 

Si  77iM  était  moindre  que  — CG,  le  point  m’  tomberait  hors  du  cercle 
GMK , l’éclipse  ne  serait  que  partielle;  il  s’en  faudrait  de  M/n'  qu’elle 
ne  fût  totale. 

A la  réserve  de  l’écliptique  et  des  perpendiculaires  tracées  d’heure 
en  heure , qui  seront  marquées  à l’encre,  le  reste  ne  sera  marqué  qu’au 
crayon,  et  s’effacera  ensuite,  pour  que  la  même  figure  serve  pour  une 
autre  éclipse. 

Au  lieu  de  l’échelle  BAD,  qui  sert  à convertir  les  arcs  en  tems,  il 
serait  encore  plus  commode  d’avoir  une  table  où  l’on  prendrait  h vue 
les  valeurs  en  tems  de  tous  les  arcs  dont  nous  avons  parlé.  La  formule 

de  cette  table  — dO). 

Au  moyen  de  cette  construction , vous  pourrez  déterminer  pour 
chaque  instant  de  la  durée  la  plus  grande  largeur  de  la  partie  lumi- 
neuse de  la  lune  et  celle  de  la  partie  éclipsée.  Cette  dernière  s’exprime 
en  douzièmes  du  diamètre  de  la  lune  : on  aura  donc , en  nommant  E 
la  quantité  de  l’éclipse  et  D la  distance  des  centres , 

E = g)  S+d  — D)  = f(»  + T_J'-M-D). 
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4 1 . Les  Grecs  avaient  une  autre  manière;  ils  mesuraient  la  partie 
cclipsce,  par  la  surface  et  non  par  la  flèche;  le  calcul  était  plus  long 
et  cette  connaissance  était  absolument  iuutilc.  Cette  manière  est  aujour- 
d’hui abandonnée  ; voici  pourtant  les  formules  nécessaires  pour  le 
calcul. 

Étant  donnes  les  rayons  inégaux  TA  , EA  (fig.  55)  de  deux  cercles,  et 
la  distance  ET  de  leurs  centres,  trouver  le  segment  commun  AZGDA. 

Le  secteur  ATGZA  = z AT  arc.AZG.  La  surface  du  triangle 
ATG  = i AG . RT  = AK . K T= AT 'sin  AZ cos  AZ  = iÂf ‘sina AZ ; 


donc  AT  (AZ  — ■jsiuaAZ)  = segmentAZGKA;  de  même 

AE  (AD  — (-sinaAD)  = segment  ADGKA, 
donc  la  surface  de  la  partie  commune  aux  deux  cercles , ou 

AZGDA  = AT  (AZ  — \ sin  aAZ)  + ÂÊ'(AD— ( sin  aAD). 

On  connaît  AT,  AE,  TE,  on  connaît  donc  les  angles  T,  E.  Fai- 
sons, pour  abréger,  AT=R,  AE=v,  les  angles  ATZ=T,  AED=E, 
TE  = if  ; en  substituant  ces  valeurs  daDS  la  formule  précédente,  on  aura 

AZGDA  = R*  (T — |sinaT)  -f-  r*  (E  — £ sinaE)  ; 

mais  le  cercle  ABG  :=  r*C  (C  étant  la  demi-circonférence  du  cercle 
dont  le  rayon  = î);  donc 

AZGDA  R*  /rp  , __ . i>* 

ADUDÀ  = FC  ( T ~ ‘ sm aT  ) + RT  & ~ * S,n aE) 

= £ [(E—TÛU2E)  + ^(T—  isinaT)J, 

= [(E  _ ) ,i„  ,E) +E(T  - s.i.îT)] 

.. ... 


Trois  formules  résolvent  le  problème  ; elles  m'ont  servi  à vérifier  la  table 
de  la  quantité  éclipsée  que  Ptolémée  avait  calculée  par  une  autre  mé- 
thode beaucoup  plus  longue  et  un  peu  moins  exacte. 
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Eclipses  de  Soleil. 

4a.  Pour  les  éclipsés  de  lune,  nous  avons  considéré  la  section  cir- 
culaire du  cône  d'ombre  qui  s’éteud  de  la  terre  au-delà  de  la  région 
de  la  lune.  Pour  les  éclipses  de  soleil , nous  allons  considérer  le  cône 
tronqué  lumineux  qui  a sa  grande  base  au  soleil , et  la  base  du  tronc 
à la  terre.  La  lune  ou  son  disque  est  aussi  la  base  d'un  autre  cône  formé 
par  l'ombre  qu’elle  projette.  Ce  cône  mobile  pénètre  dans  le  cône  lu- 
mineux et  intercepte  les  rayons  solaires  à une  partie  de  la  terre.  Nous 
avons  vu  que  la  pointe  de  ce  cône  n’arrive  pas  toujours  jusqu’à  la 
terre  , alors  l’éclipse  solaire  ne  peut  être  que  partielle.  Nous  avons  donné 
la  formule  qui  sert  à reconnaître  et  distinguer  cette  circonstance.  Plus 
souvent  le  cône  d’ombre  atteint  la  terre  et  forme  à la  surface  une  tache 
plus  ou  moins  large  et  mobile,  qui  renferme  tous  les  pays  qui  voient 
pour  le  moment  le  soleil  entièrement  éclipsé.  Les  pays  voisins  de  ce 
cône  ne  voient  qu’une  partie  plus  ou  moins  considérable  du  disque  so- 
laire; ceux  qui  eu  sont  plus  éloignés  voient  le  soleil  tout  entier. 

43.  Nous  avons  vu  que  le  rayon  de  la  section  du  cône  lumineux  dans 
la  région  de  la  lune  souteudroit,  pour  un  œil  au  centre  delà  terre, 
un  angle  =w — vr-f-eT,  et  qu’à  l’instant  où  le  bord  de  la  lune  com- 
mence à se  trouver  en  contact  avec  le  bord  du  soleil,  l'angle  géocen- 
trique  entre  le  centre  du  soleil  et  celui  de  la  lune  a pour  expression 
(&■ — •a')  4- (/ -f -d),  au  lieu  que  pour  le  commencement  et  la  fin  des 
éclipses  de  lutte,  nous  avions  («■-f-ir)  — f- (t/  — d'),  en  effet. 

Soit  V (fig.  46)  Ie  centre  de  la  lune,  \n'  son  rayon,  on  aura 
L'TV=<sr — •7r-)-d'-f-<f,  c'est  la  distance  du  centre  de  la  lune  à l’axe 
du  cône,  quand  le  bord  de  la  lune  est  à la  surface  du  cône;  mais  à cet 
instant  l’observateur,  qui  est  en  E à la  surface  de  la  terre,  voit  le  bord 
de  la  lune  et  le  bord  du  soleil  par  la  même  ligne  EO;  l’éclipse  va 
commencer;  ce  point  voit  le  soleil  à l’horizon,  car  il  a son  zénit  en  z 
et  l’angle  TEO  = 90”. 

Un  observateur  placé  en  E'  verra  le  centre  du  soleil  en  r et  le  bord 
du  soleil  en  o;  il  n’y  aura  pas  encore  d’éclipse  pour  cet  observateur. 

Imaginez  que  E’S  tourne  autour  deTS,  èette  ligne  décrira  une  sur- 
face conique,  et  Lr  décrira  le  cercle  qui  renferme  tous  le6  points  de 
la  terre  qui  voient  le  soleil  à la  même  distance  zénilale  Z'E'S,  taudis 
que  le  point  a voit  le  soleil  en  L'  au  zénit  : cela  posé. 
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44.  Soit  décrit  du  centre  O,  avec  le  rayon  OB=îr— -'îr+d'(Gg.  56), 
le  cercle  11ED  ; ce  sera  la  section  du  cône  lumineux  perpendiculaire  à 
l’axe  ; O sera  le  point  de  l’axe  ou  de  la  ligne  des  centres  de  la  terre 
et  du  soleil. 

Soit  NLV  l’orbite  de  la  lune,  O m la  plus  courte  distance  des  centres, 
L et  V le  centre  la  lune  aux  deux  instaus  où  son  disque  touche  exté- 
rieurement le  cône  lumineux. 

On  a LO=VO=<tr — 7r-t-J'-+-d,  les  points  L,  V seronteeux  où 
commencera  et  finira  l’éclipse,  c’est-à-dire,  qu’aucun  habitant  de  la 
terre  ne  verra  d’éclipse,  tant  que  la  lune  sera  moins  avancée  que  le 
point  L,  ou  plus  avancée  que  le  point  V. 

OC  et  OF  seront  les  différences  de  longitude  entre  le  soleil  et  la  lune, 
au  premier  et  au  dernier  moment  de  l’éclipse.  Nous  verrons  bientôt  quels 
sont  les  lieux  de  la  terre  qui  verront  commencer  et  finir  l’éclipse , ou 
qui  verront  le  bord  de  la  lune  en  contact  extérieur  avec  celui  du 
soleil. 

45.  Puisque  I.O=-w — T-f-tT-f- </=  55' -f-Go' = 1 15' au  moins,  si 
Om=  o ; LV  serait  vu  du  centre  de  la  terre  sous  un  angle  de 
aa6'  = 5*  46'. 

On  devrait  traiter  ces  triangles  comme  des  triangles  sphériques,  ce 
qui  alongerait  un  peu  le  calcul;  on  pourrait  encore  projeter  cette  figure 
sur  un  plan  tangent  au  point  O;  alors  OL  = OV  seraient  les  tangentes 
de  (tr; — 7r-f-  , ce  qui  ne  changerait  aucun  des  angles  quionl  leurs 

centres  en  O,  non  plus  que  les  angles  sous  lesquels  sont  vus  OC  cl  OF. 
Mais  faut  de  scrupule  est  assez  inutile  ; si  l’on  considère  ces  triangles 
comme  rectilignes,  le  calcul  de  la  durée  de  l’éclipse  de  soleil  sera  le 
même  que  celui  de  l’éclipse  de  lune  ; ou  pourra  en  représenter  toutes 
circonstances  par  l’opération  graphique  qui  nous  a servi  pour  les  éclipses 
de  lune. 

46.  La  distance  LO  ne  peut  diminuer  sans  qu’une  partie  du  disque 
lunaire  n’entre  dans  le  cône  lumineux  et  ne  cache  au  moins  une  partie 
du  soleil  à quelques  parties  de  la  terre.  Par  exemple , quand  la  Inné 
sera  en  n (Cg.  56),  la  lune  sera  toute  entière  dans  le  cône,  à la  ré- 
serve du  petit  segment  abcd,  le  grand  segment  adeua  cachera  une  par- 
tie plus  ou  moins  grande  du  soleil  aux  pays  qui  voient  le  centre  du 
soleil  correspondre  aux  «lifférens  points  de  la  partie  de  ce  segment, 
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enfermée  dans  le  cercle  intérieur  pqr.  En  effet,  imaginez  de  tous  les 
points  de  l'hcmisphère  de  la  terre , des  lignes  menées  au  centre  du 
soleil,  ces  lignes  traverseront  tous  les  points  du  cercle  pqr-,  si  le 
point  n est  dans  ce  cercle,  il  y a un  point  qui  voit  le  centre  du  soleil 
en  n ; il  y voit  aussi  le  centre  de  la  lune  ; l'éclipse  pour  lui  sera 
centrale  ; elle  sera  totale  si  la  lune,  ce  jour-là , a un  diamètre  plus  grand 
que  celui  du  soleil  ; elle  sera  annulaire  si  le  diamètre  augmenté  de  la 
lune  est  plus  petit  que  celui  du  soleil.  Je  dis  le  diamètre  augmenté, 
car  le  point  de  la  terre  qui  voit  le  soleil  en  n est  plus  près  de  la  lune 
que  le  centre  de  la  terre. 


47-  Pour  un  autre  pays  quelconque,  qui  voit  le  centre  du  soleil  eu  i, 
du  point  « avec  un  rayon  égal  au  demi-diamètre  du  soleil , décrive* 
un  cercle , ce  sera  le  disque  solaire  ; et  si  du  point  n avec  le  domi- 
diamètre  augmenté  de  la  lune , vous  décrivez  un  autre  cercle , ces 
deux  cercles  représenteront  l’éclipse;  la  partie  commune  aux  deux  cercles 
sera  la  partie  éclipsée  du  soleil,  le  reste  serais  partie  demeurée  visible. 


48.  Le  cercle  pqr  est  ce  qu’on  appelle  la  projection  de  la  terre , on 
peut  le  considérer,  à chaque  instant  de  l’éclipse,  comme  une  carte  géo- 
graphique de  l’hémisphère  éclairé  de  la  terre  ; mais  cet  hémisphère,  et 
par  conséquent  la  carte,  varie  à chaque  iustaut. 

Le  point  O est  la  projection  du  lieu  qui  voit  à cet  instant  le  soleil 
à son  zénit , ce  lieu  a toujours  la  même  distance  au  pôle  que  le  soleil, 
et  sa  longitude  est  égale  à l’angle  horaire  de  Paris  ; on  connaîtra  donc 
ce  lieu  pour  un  instant  quelconque. 

LV(fig.  40)  est  la  distance  du  lieu  E'  au  centre  de  la  projection;  or 

■ ' > . ■ t,  . . 

LV  = SL'  tangTSE'  = (ST  — TL')  tang*'  = tang  *' 


(.«in<w — sin*) 
sin  w sin  tr 


tangTr', 


7 r'  est  la  parallaxe  de  hauteur  du  soleil  au  méridien , soit  N la  distance 
vraie  au  zénit  de  ce  lieu. 


LV  = 


tangnv7  = 


(.«in  v — sin 


ain  r ain  N ain  (II — D) 

i — tin*’  cosN  1 — sin jt  co*(H— fj)  9 

sin  «•  ain  (H — P) (sin  - sin  ~)sin(H— D) 

» — ain  t cos (I I — D)  ein * [ i — sin  »•  cÔT(Il — O)]’ 


sin  7 siQÎT 
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Cette  expression  est  sensiblement  = -^-sinN,  on  («• — w)sinN  en 
parties  tic  la  distance  de  la  lune  à la  terre,  prise  pour  unité. 

/fi).  Lalande  a dit  que  dans  cette  projection  on  supposait  la  paral- 
laxe de  la  lune  proportionnelle  à la  distance  du  soleil  au  r.énit;  il  a 
cm  que  c’était  une  imperfection  de  la  méthode;  il  semble  qu'il  n’y  a 
nulle  erreur.  Fn  effet,  c'est  la  parallaxe  du  soleil  qu'ou  suppose,  comme 
il  le  dit,  proportionnelle  au  sinus  de  la  distance  du  O au  zénit;  on  a 
besoin  de  celle  parallaxe  pour  savoir  dans  quel  lieu  le  soleil  parait  k 
un  habitant  de  la  terre  ; mais  on  n'a  nul  besoin  de  la  parallaxe  de  la 
lune.  Ce  n’est  pas  son  lieu  apparent,  c'est  son  lieu  réel  qui  intercepte 
les  rayons  solaires;  il  ne  peut,  pour  un  observateur,  intercepter  que 
ceux  qui  se  dirigent  h cet  observateur,  que  ceux  qui  sont  sur  la  direc- 
tion du  lieu  apparent  du  soleil.  Nous  ne  voyons  pas  la  lune,  elle  n’a  pas 
de  parallaxe,  nous  ne  voyons  que  le  rayon  solaire  qui  rase  le  globe  de 
la  lune.  Ce  rayon  fait  avec  la  verticale  un  angle  égal  à la  distance  appa- 
rente de  ce  point  lumineux  à notre  zénit. 

Ce  qui  a trompé  Lalande,  c'est  l'expression  (-»• — 7r)=rayon  de  pro- 
jection; il  a cru  que  la  parallaxe  de  la  lune  entrait  dans  le  calcul,  elle 
n y entre  que  pour  exprimer  la  distance  de  la  lune  à la  terre  ; c’est 

— r— — ~ qui  a amené  <sr  et  siiv»=  1 — --  ; ou  bien , si  l'on  veut  que  'Br  soit 

ici  la  parallaxe  (le  la  lune , c’est  celle  du  bord  qui  est  sur  le  Soleil  : 
le  point  de  la  lune  et  le  point  du  soleil  étant  sur  la  même  ligne,  ont 
même  distance  au  zcuit;  leurs  parallaxes  inégales  dépendent  au  moins 
du  même  angle. 

5o.  Soient  O (fig.  5y)  le  centre  de  la  projection,  LV  l'orbite  rela- 
tive de  la  lune,  OA  le  cercle  de  la  latitude,  OH  le  cercle  de  déclinaison; 

Pour  trouver  l’angle  AOP  ou  l'angle  déposition,  faites  tangAOP  = 
cos  O tang  ai , et  mettez  OP  à l'occident  de  A,  c’est-à-dire,  contre  l'ordre 
des  signes,  et  du  côté  d’oil  vient  la  lune,  si  cos  O est  négatif,  si 
au  contraire  il  est  positif  comme  dans  notre  exemple , vous  placerez 
AOP  du  côté  où  va  la  lune,  c’est-à-dire  du  côté  de  y. 

Le  cercle  de  déclinaison  ROR'  est  celui  où  se  trouve  le  soleil  à un 
instant  quelconque.  Le  point  O de  la  projection  sera  le  point  où  le 
centre  de  la  terre  verra  le  centre  du  soleil  ; il  sera  la  projection  du 
lieu  qui  pour  le  moment  verra  le  soleil  au  zénit.  ROR'  est  en  même 

tenu 
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teins  le  méridien  fixe  auquel  viennent  passer  successivement  tous  les 
méridiens  de  la  terre  ; on  l’appelle  le  méridien  universel. 


5i.  Soit  TS  (fi".  58)  l’axe  du  cône,  S le  centre  du  soleil,  PT  l’axe 
de  la  terre,  P up  le  méridien  de  la  terre  tourne  pour  le  moment  vers 
le  soleil,  S'LR  le  plan  de  projection  dans  la  région  de  la  lune,  le 
point  u de  la  terre  verra  le  Centre  du  soleil  au  zénil  répondant  au  centre 
de  la  projection;  eT tf  sera  l’éqûateur , qIlu  sera  la  déclinaison  du  soleil. 

Le  pôle  P verra  le  soleil  au  point  S'  de  la  projection  à la  distance 
LS'  de  l’axe 


LS'^Su»gLSS'=(^-^)UDSPST=(!^)(TgS^_) 


'jvp 

. , if  an  PTS 

(sirnr  — amw)  SI 

eiu'wjiaîr  ’ TF  ~ _ 

> — g7jTC0«PTS 


(tin  sin  w)  sînirMnPTS 

»in-»5iuir  ’i — sinTTCosPlS 


= »m  »~sïn~T * *,u  (9°— D)  +T  sm**sina  (90* — D) 

4-ïSin',irsin3(90* — D)-f-etc.J 

s=  1^+7r-)  [cosD-f-TS»u7r  sinaD  — j sin‘Tcos3D — etc.]. 


Le  troisième  terme  est  toujours  insensible , le  second  même  ne  va 
jamais  à o",t  : on  peut  donc  supposer 

aàn  ; {tr — «•)  cos  j (-y  4-tt)  en»  P (» — »)  co§D 

»ln«  uni  ' 

Pour  connaître  l’angle  sous  lequel  LS'  est  vu  du  centre  de  la  terre, 
il  faut  le  diviser  par  TL  = cet  angle  sera  donc=^=(cr— «r)cosD. 

Ainsi  pour  placer  le  pôle  P sur  la  projection  (Gg.  57) , il  faut  prendre 
OPx=(®-»)  cosD  =s  OR  cos  D =OR  sin  uP  : celte  ligne  OP  ou  LS' 
(fig.  58)  est  aussi  la  projection  de  l’arc  uP  du  méridien  ; ainsi  dans  cette 
projection , tout  arc  qui  comme  uP  a son  origine  au  point  u de  la  ligne 
des  centres  TS,  a pour  projection  une  droite  LS'  = OR  sin  «P. 

Il  suit  de  là  que  le  rayon  de  l’équateur  T q aura  pour  projection  une 
ligne  LR  = (<ir — er)  sin  uTij  = (<w— tt)  sin  D ; et  généralement  toute 
ligne  Te'  ayant  son  origine  au  centre  de  la  terre , aura  pour  projection 
(<sr  — t)  sin uTq  ; mais  si  Te'  est  perpendiculaire  à l’axe  TS,  on  aura 
Te'  = sin  uT<j  — sin  uq  sans  erreur  sensible , à cause  du  peu  de  conv 
a.  44 
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vergence  tics  lignes  TS  et  e'S  qui  sont  sensiblement  parallèles,  puisque 
l’angle  T Se'  ne  va  jamais  à 9".  Doue  en  général  : 

5a.  Toute  ligne  a parallèle  au  plan  de  projection  aura  pour  projection 
une  ligne  qui  lui  sera  sensiblement  égale  ; et  si  elle  est  inclinée  d'un 
angle  I au  plan  de  projection , elle  sera  inclinée  d’un  angle  de  (90* — Ij 
à l’axe  ; elle  aura  pour  projection  une  ligne  = a sin  ( 90*  — /)  = 
a cosin  inclinaison  au  plan  de  projection. 

53.  Pour  un  instant  quelconque,  nous  connaîtrons  le  point  u de  la 
terre  (fi g.  58),  qui  a sa  projection  en  L ou  en  O (fig.  57)  (48). 

Nous  connaîtrons  de  plus  tous  les  points  qui  ont  leur  projection  sur 
le  méridien  universel  KOIV,  car  ils  sont  tous  sur  un  même  méridien 
terrestre;  ils  ont  tous  la  même  longitude  que  le  point  O , et  leurs  dis- 
tances au  point  O sur  la  projection  , seront 

(ût  — -a-)  sin  (latitude  du  lieu — lalit.  deO)  = (<ar  — tt)  sin(H — D)  : 
s’ils  sont  au  nord  de  O,  (H  — D)  sera  une  quantité  positive;  s’ils  sont 
au  sud,  (H  — D)  sera  une  quantité  négative  ; si  la  latitude  est  australe, 
(II  — D)  deviendra  ( — Il  — D),  ainsi  la  formule  est  générale. 

54.  Sur  la  projection  (fig.  57)  avec  un  rayon  = (®- — w)sin(H — D),‘ 
décrivons  un  cercle  tel  que  xax' , ce  cercle  sera  la  projection  du  petit 
cercle  du  globe  terrestre , dont  le  pôle  est  au  point  qui  a sa  projection 
en  O;  la  distance  de  ce  cercle  à son  pôle  sera  (H  — D)  : tous  les 
habitaus  de  ce  petit  cercle  verront  en  cet  instant  le  soleil  à une  même 
distance  zénitale  (II — D).  Nous  connaissons  déjà  les  lieux  projetés 
en  x el  x1  (5$)  , nous  pouvons  connaître  de  même  tous  les  autres. 
Supposons , par  exemple , qu’il  faille  placer  Paris  sur  la  projection  à cj' 
du  matin  ; à neuf  heures  du  matin,  l’angle  est  de  31’ , ou  de  45*  à l’oc- 
cident : donc  le  lieu  O,  qui  est  déjà  au  méridien  , est  à 45*  à l’orient 
de  Paris  : la  latitude  de  ce  lieu  est  = D ; ce  lieu  sera  donc  connu.  La 
latitude  de  Paris  est  48*  5o',  (48°  5o'  — D)  sera  la  quantité  dout  x est 
au  nord  de  O sur  le  même  méridien  : nous  connaîtrons  x. 

Avec  un  compas,  prenons  sur  le  globe  la  distance  de  ce  lieu  à Paris , 
elle  sera  égale  à la  distance  xa'  sur  la  projection  ; car  le  eerclc  ter- 
restre dont  la  projection  est  xax'd,  est  parallèle  au  plan  de  projection; 
toute  corde  prise  daus  ce  cercle  sera  parallèle  à la  projection , 
elle  aura  pour  projection  une  corde  égale.  Ainsi,  avec  votre  ouverture 
de  compas  prise  sur  le  globe , marquez  le  poiut  a'  sur  la  projection  à 
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la  distance  ara',  a'  sera  le  lieu  de  Paris.  Je  suppose , pour  plus  de  faci- 
lité, que  vous  ayez  fait  le  rayon  de  projection  égal  au  rayon  de  votre 
globe,  sans  quoi  il  faudrait  à chaque  distance  prise  sur  le  globe  , faire 
une  règle  de  trois  pour  connaître  la  projection  de  cette  distance. 

55.  Ainsi,  par  une  opération  graphique  de  la  plus  grande  simplicité, 
vous  pouvez,  pour  un  instant  quelconque,  placer  un  point  quelconque 
de  la  terre  sur  le  plan  de  projection  ; vous  pouvez  même  éviter  le  petit 
calcul  ( tt  — 7t)  sin  (H  — D). 

Soit  Mi—  (II — D),  (fig.  57);  H est  la  latitude  du  point  x;  menez 
la  corde  uz , faites  Mu  = Mz,  sa  moitié  mu  sera  (<®-  — 7r)  sin  (H  — D). 
Si  nous  avons  une  corde  au  lieu  d’un  arc  à convertir  eu  sinus,  nous 
suivrons  le  même  procédé  : avec  la  corde  donnée,  nous  marquerons 
les  points  u et  z de  part  et  d’autre  d’un  diamètre  MO  A , la  moitié 
de  la  corde  uz  sera  le  sinus  demandé. 

56.  Vous  pourriez  ainsi  marquer  le  lieu  de  Paris  sur  la  projection 
de  3o  en  5o  minutes , ce  qui  serait  plus  que  suffisant  ; vous  marqueriez 
ces  lieux  par  des  points  accompagnés  de  chiffres  pour  désigner  l’heure 
à laquelle  ils  appartiennent  ; mais  pour  ne  rien  faire  de  superflu  , à 
mesure  que  vous  placerez  un  de  ces  points,  vous  en  chercherez  la  dis- 
tance au  point  que  le  centre  de  la  lune  occupe  alors  sur  son  orbite 
relative.  Je  suppose  que  vous  avez  divisé  cette  orbite  en  heures  et  en 
minutes  , ce  qui  peut  se  faire  en  promenant  une  équerre  sur  l’éclip- 
tique divisée , ainsi  que  nous  l’avons  expliqué  pour  les  éclipses  de  lune , 
et  de  plus , que  vous  avez  marqué  sur  un  diamètre  MOA  la  ligue 
ML  = jO=J'el  I.T=i  (£=</,  ensorte  que  MT  = jf  -f-  </. 

5y.  Cela  posé,  mettez  une  pointe  de  compas  sur  le  pointa'  de  Paris, 
à Qh,  et  l’autre  pointe  sur  l’orbite  de  la  lune,  au  point  de  g1'.  Si  la  dis- 
tance de  ces  deux  poiuls  surpasse  MT^=<f-f-rf,  il  n’y  pas  d’éclipse  pour 
le  moment.  Mais  Paris,  sur  son  orbite,  va  d'occident  eu  orient,  en  se 
rapprochant  du  méridien  uuiversel;  la  lune  va  de  L en  V vers  ce  même 
méridien,  et  elle  va  beaucoup  plus  vite.  Vous  verrez  que  les  deux  lieux 
tendent  à se  rapprocher,  et  comme  leur  distance  surpassait  de  fort 
peu  la  demi-somme  -j-d,  vous  chercherez  le  lieu  de  Paris  une  demi- 
heure  plus  tard , c’est-à-dire  à g*1  3o'  ; vous  en  prendrez  la  distance  au 
point  g*1  3o'  de  l’orbite,  vous  trouverez  la  distance  plus  petite  que  (J'-f-d), 
l’éclipse  sera  donc  commencée  ; vous  ouvrirez  le  compas  d’une  quantité 
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= / + <f,  et  mettant  une  des  pointes  sur  g1'  i5'  de  l'orbite , vous  verres 
ai  l’autre  tombe  sur  gh  i5'  de  la  courbe  de  Paris;  car  l’arc  de  Paris  en 
3o  minutes  sera  si  petit,  que  vous  pourrez  à l’œil  le  diviser  en  demies, 
en  tiers  et  quarts,  sans  erreur  sensible.  Si  les  points  g*1  i5'  ne  sont  pas 
à la  distance  requise,  vous  essaierez  les  deux  points  g*1  20',  puis  gh  a5',  et 
ainsi  des  autres  : vous  trouverez  que  gb  a a'  donne  la  distance  = /-f-<f, 
vous  en  conclurez  que  l’e'clipse  commence  à gh  aa'  du  matin. 

En  effet,  Paris  voit  le  centre  du  soleil  au  point  gh  32'  ; il  voit  le  centre 
de  la  lune  au  point  g’1  aa'  de  l’orbite  : la  distance  de  ces  points  est  la 
somme  des  demi-diamètres,  donc  les  disques  sont  en  contact. 

58.  Par  le  point  O et  le  lieu  gh  aa'  de  Paris  (fig.  60),  menez  le  rayon 
O g1'  aa',  qui  représentera  le  vertical  du  soleij  : la  droite  O. g,,aa'=('is'— ?r) 
sin  dist.  O au  zénil  de  Paris  (48);  joignez  les  deux  points  correspon- 
dais de  gh  aa'  par  une  droite  qui  sera  la  distance  des  centres.  Soit  ? 
le  lieu  de  Paris  , l celui  de  la  lune  : le  contact  se  fera  au  point  c de  la 
ligne  al  ; l’angle  O al  aura  pour  mesure  ca  arc  du  disque  solaire  compris 
entre  le  poiut  de  contact  et  le  point  a qui  est  dans  le  vertical  au  point 
le  plus  bas,  si  Paris  est  au-dessus  de  l’orbite,  comme  il  l’est  à gh  dans 
la  b’g.  5g.  La  connaissance  de  cet  arc  ca  est  presque  indispensable 
pour  bien  saisir  l’instant  où  l’éclipse  commence.  On  comprendra  faci- 
lement la  raison  de  cette  pratique,  quand  nous  aurons  appliqué  le  calcul 
à cette  construction. 

5g.  Après  avoir  trouvé  le  commencement  de  l’éclipse , il  faut  en  trouver 
la  fin,  le  milieu  et  la  plus  grande  phase.  Placez  Paris  sur  la  projection,  à 
ioh,  1 ih  et  ia!',  jusqu'à  ce  que  vous  ayez  trouvé  une  distance  des  centres 
plus  grande  que  /-(-  d,  qui  vous  prouve  que  l’éclipse  est  finie  : vous 


trouverez  que  l’éclipse  finit  à îa1*  o' 

Le  commencement  était  à 9.23 

Somme ai.aa 

Demi-somme  et  milieu 10.41 


Cherchez  le  point  de  Paris,  à ioh  41':  autour  de  ce  point, du  rayon/, 
décrivez  un  cercle  qui  représentera  le  soleil.  Autour  du  point  io’1  4 ri 
de  l’orbite  et  du  rayon  = <f,  décrivez  un  cercle  qui  représentera  la  lune  ; 
la  partie  commune  des  deux  cercles  sera  la  partie  éclipsée  du  soleil.  Ici 
l’un  des  cercles  est  renfermé  dans  l’autre,  l’éclipse  serait  totale,  si  le 
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cercle  de  la  lune  renfermait  celui  du  soleil;  elle  sera  annulaire,  parce  que 
le  cercle  du  soleil  renferme  le  cercle  de  la  lune. 

Pour  tous  les  points  de  la  durée  , vous  pourrez  trouver  de  même  la 
figure  de  l'éclipse,  la  distance  et  la  situation  des  deux  intersections  qu'cn 
appelle  les  cornes  de  l'éclipse. 


Go.  Nous  avons  montré  (XV.  36)  que  la  lune  parait  d'autant  plus 
grande  qu'elle  est  plus  près  du  zénit;  l'augmentation  du  demi-diamètre 
est  environ  de  i5"sindist.  Z.  La  distance  de  Paris  au  centre  de  la  pro- 
jection est  la  distance  du  soleil  au  zénit  ; donc  (w—  tt)  ou  OR  : 0<r"  i5": 

augmentation  du  diamètre  de  la  lune  =s  . Cette  augmentation,  qui  ne 

passe  jamais  j de  minute,  est  donc  environ  gV  du  demi-diamètre;  elle 
est  insensible  dans  une  opération  graphique. 

Ainsi  quand  vous  aurez  placé  sur  la  projection  l'orbite  de  la  lune  et 
la  courbe  d’un  lieu  donné,  vous  aurez  sans  calcul,  avec  la  règle  et  le 
compas,  toutes  les  phases  de  l'éclipse  et  la  dufiée.  Cette  me'lhode,  extrê- 
mement simple,  n’a  été  donnée  par  personne,  que  je  sache.  On  peut  y 
appliquer  le  calcul  comme  il  suit  : 


Gi.  Dans  le  triangle  sphérique  OP p à la  surface  de  la  terre  (fîg.  Ci), 
vous  connaissez  OP  = 90°  — D , OVp  = angle  horaire  de  Paris  , et 
P p = 90“  — H = distance  de  Paris  au  pôle  du  globe  ; 

colPO/g=IJr’^p°- — — sinDcotP;  sinPO/jrsinPjü  sinOP/>:sinO/t=— 1 


Ces  deux  formules  serviront  à placer  Paris  sur  la  projection  , car  vous 
aurez  la  distance  de  Paris  au  centre  O de  la  projection  = («•  — t)  sin  Op  ■ 
vous  aurez  l’angle  VOp  que  cette  distance  fait  avec  le  méridien  universel. 
En  effet , nous  avons  vu  (5i  ) que  tout  arc  Op  qui  a son  origine  au  centre  , 
est  représenté  par  son  sinus  ; le  petit  cercle  jpz  sur  lequel  se  trouve 
Paris , est  représenté  sur  la  projection  par  uti  cercle  égal  ; l'arc  pp  sur 
la  projection  sera  égal  à l’arc  du  globe  qu’il  représente , l’anglejO^  sur  la 
projection  sera  donc  le  même  que  sur  le  globe.  Le  triangle  sphérique  PO/> 
sur  le  globe  se  changera  sur  la  projection  en  un  triangle  rectiligne  ; les 
deux  arcs  PO  et  Op  se  changeront  en  leurs  sinus , et  l'angle  compris 
restera  le  même. 

6a.  11  est  aisé  de  voir  que  P est  le  pôle,  Pp  la  distance  de  Paris  au 
pôle,  O est  le  point  qui  voit  le  soleil  au  zénit,  la  distance  pO  est  l’arc 
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du  globe  terrestre  qui  joint  les  deux  lieux  : il  est  e'gal  à l'arc  céleste 
qui  mesure  la  distance  de  leurs  zénits;  il  mesure  donc  la  distance  du 
soleil  au  zénit  de  Paris,  il  est  égal  à cette  distance,  mais  il  est  renversé 
comme  il  le  faut  quand  on  fait  mouvoir  la  terre  autour  du  soleil  im- 
mobile : c'est  alors  l'observateur  et  son  zénit  qui  s'abaissent  vers  le  soleil , 
au  lieu  que  dans  l'ancien  système  c’était  le  soleil  qui  montait  vers  le 
zénit.  Mais  le  témoignage  des  yeux  est  toujours  pour  l'ancien  système  : 
nous  croyons  notre  zénit  plus  élevé  que  le  soleil;  et  voilà  pourquoi, 
(Kg.  Go) , nous  avons  dit  que  le  point  a du  disque  solaire  est  plus  bas 
que  le  centre  qui  nous  parait  en  a sur  la  projection.  Le  zéuit  d’un  lieu  p 
sur  la  projection  est  toujours  sur  le  prolongement  de  la  ligne  menée  du 
centre  O par  le  lieu  p (fig.  61);  aiusi  (fig.  58)  le  zénit  de  l'équateur  se 
trouverait  en  V sur  le  prolongement  de  LR,  le  zéuit  du  point  x se  trou- 
verait en  x'  sur  le  prolongement  de  LS',  à la  distance  La  '=; TL  tangua:, 

63.  La  même  construction  donnera  l’éclipse  pour  tous  les  pays.  Quand 
la  lune  sera  en  I,  (fig.  Ci),  le  lieu  qui  verra  le  centre  du  soleil  en  L 
aura  l’éclipse  centrale,  et  ce  lieu  verra  le  soleil  à l’horizon  oriental, 
la  distance  zéuitale  étant  LO  qui  est  la  projection  d'un  arc  de  90*  du 
globe  terrestre  ; quand  elle  sera  en  V , un  autre  lieu  verra  l'éclipse 
centrale  à l'horizon  occidental , car  ce  lieu  sera  près  de  passer  dans 
l'hémisphère  obscur  de  la  terre.  Quand  la  lune  sera  en  u , le  lieu  qui 
aura  sa  projectiou  en  u,  verra  l'éclipse  centrale  au  méridien. 

64.  Ces  trois  points  sont  faciles  à déterminer.  Le  point  qui  est  en  u 
a la  même  longitude  que  le  point  qui  est  alors  en  O , et  Ou  est  le  sinus 
de  la  différence  de  latitude. 

Pour  les  points  L,  V,  la  projection  nous  donnerait  les  arcs  et  les 
angles  qui  serviraient  à les  trouver  sur  le  globe  ; mais  nous  allons  traiter 
ce  sujet  plus  méthodiquement  et  avec  plus  de  précision  par  le  calcul 
trigonométrique. 

65.  Le  point  O (fig.  59),  qui  occupe  le  centre  de  la  projection  j 
change  à chaque  instant  par  le  mouvement  de  révolution  de  la  terre 
autour  de  son  axe.  Cet  axe  est  rarement  parallèle  au  plan  de  projec- 
tion; il  faudrait  pour  cela  que  la  déclinaison  fût  nulle,  et  alors  ce 
parallélisme  ne  durerait  qu'un  instant,  car  la  déclinaison,  nulle  d'abord, 
augmenterait  d’une  minute  par  heure.  Le  défaut  de  parallélisme  est  doue 
égal  à la  décliualspn. 
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S!  OA  est  le  cercle  de  latitude  en  conjonction,  OR  sera  la  pro- 
jection du  diamètre  du  grand  cercle  qui  passe  par  les  deux  pôles  ; nous 
avons  vu  que  tang  AOR  = tang  a»  cos  O (5o). 

OP  = OKcosD  nous  donnera  la  projection  du  pôle;  0/>  = ORcosD 
nous  donnera  la  projection  de  l’autre  pôle.  De  ces  deux  pôles,  l’un 
sera  au-dessus  de  la  projection,  et  ce  sera  le  pôle  qui  aura  méinc  nom 
que  la  de'clinaison , ce  sera  le  pôle  éclairé  ; l’autre  sera  au-dessous  ou 
derrière  la  projection,  et  par  conséquent  invisible. 

66.  Puisque  l’axe  est  incliné  sur  la  projection  d’un  angle  D,  les  pa- 
rallèles qui  sont  perpendiculaires  à l’axe,  y seront  inclinés  d’un  angle 
= (go*  — D)  ; et  comme  notre  projection  ne  diffère  pas  de  la  projection 
orthographique,  le»  parallèles  y seront  représentés  par  des  ellipses,  qui 
seront  d’autant  plus  aplaties  que  la  déclinaison  sera  plus  petite. 

Soit  MON  (fig.  6a)  un  plan  parallèle  à celui  de  la  projection,  OP 
le  demi-axe  de  la  terre , POM  — D : abaisser  la  perpendiculaire  PP',  P' 
sera  la  projection  orthographique  du  pôle,  et  OP'  = OPcosD  , comme 
nous  l’avons  trouvé  ci-dessus  (5i),  en  négligeant  les  termes  insensibles. 

Soit  mu  le  demi-diamètre  d’un  parallèle  quelconque,  Ou  sera  le  sinus 
de  la  latitude,  sa  projection  sera  Oi  = siu  II  cosD  ; mais  b est  la  pro- 
jection du  centre  u du  parallèle  : au  moyen  de  cette  valeur  de  Où,  nous 
trouverons  sur  la  ligne  OR  (Cg.  5g)  de  la  projection,  le  centre  b du 
parallèle  en  question. 

67.  De  m abaissez  la  perpendiculaire  md  ; la  projection  de  mu  sera 

ld=uc=umcosmuc=umsioD=  cosIisiuD = j [sin  (H-f-D) — sin  (II — D)]  ; 

ce  sera  le  demi-petit  axe  de  l’ellipse.  Portons  bd  de  part  et  d’autre 
de  b sur  la  ligne  RR'(lîg.  5g),  dtl'  sera  le  petit  axe;  le  demi-grand  axe 
sera  cosH.  En  effet , imaginons  le  diamètre  perpendiculaire  sur  le  mi- 
lieu u de  mn ; ce  demi-diamètre  sera  parallèle  au  plan,  il  aura  donc 
pour  projection  une  ligne  qui  lui  sera  égale  : pour  la  trouver  graphi- 
quement, soit  Nu  (fig.  59)  = II,  la  perpendiculaire  um  sera  cos  H. 
Par  le  point  b centre  du  parallèle,  menez  la  perpendiculaire  Ar=mu, 
prolongez-la  en  x',  xx1  sera  le  grand  axe  de  l’ellipse. 

Ce  grand  axe , dans  la  projection  , sera  rapproché  du  centre  O et 
n’atteiudra  plus  la  circonférence  du  cercle  de  projection. 

68.  Sur  ces  deux  axes,  décrivons  l’ellipse  xd'x)  (fig.  59),  ce  sera 
la  partie  diurne  du  parallèle  de  Paris  ; les  poiuls  x"x"'  communs  au 
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cercle  de  projection  et  à l'ellipse , seront  les  points  du  lever  et  du 
coucher.  Le  reste  de  l’ellipse  est  derrière  dans  la  partie  invisible  de  la 
projection,  en  supposant  que  P soit  le  pôle  éclaire;  ce  serait  le  contraire 
si  P était  le  pôle  obscur.  Ici  le  point  d représentera  Paris  au  méridien. 

« 

69.  Pour  trouver  les  antres  points  que  Paris  occupe  sur  son  ellipsa 
pendant  toute  la  journée,  et  pour  diviser  cette  ellipse  en  heures  et  eu 
minutes , 

Soit  (fig.  Ga)  P le  pôle,  QE  l’équateur,  PM  le  méridien  dirigé  perpen- 
diculairement vers  le  plan  de  projection  OL,  mun  le  parallèle  de  Paris. 

A midi , Paris  est  en  m au  point  le  plus  bas  de  son  parallèle  ; il 
sera  au  point  le  plus  bas  de  l’ellipse  qui  est  la  projection  de  ce  pa- 
rallèle ; il  sera  donc  au  sommet  du  petit  axe  : l’absdisse  sera  nulle  , et 
l’ordonnée  sera  = 7 petit  axe  = cos  H sin  D = b'd . 

A une  heure  quelconque  il  sera  dans  un  cercle  horaire  Pc  : faisant 
avec  le  méridien  l’angle  ;»Pr=P,  la  distance  au  méridien  augmentera 
avec  cet  angle  P ; elle  sera  mu  sin  P = cos  mE  sin  P = cos  H sin  P , qui 
en  effet  devient  o au  méridien  : cette  distance  sera  égale  et  parallèle  à 
l’abscisse  comptée  du  centre  de  l’ellipse.  La  distance  du  point  r au  plan 
de  G1,  passant  par  PO  perpendiculairement  au  plan  du  méridien,  sera  donc 
mu  cos  P = ur  ; et  cette  ligne,  multipliée  par  le  sinus  de  la  déclinaison, 
sera  l’ordonnée  de  elliptique  = 6Vss  mu  sinDcosP=cosHsinD  cos  P, 
en  prenant  pour  unité  le  rayon  OR  de  la  projection. 

On  peut  trouver  celte  valeur  de  l’ordonnée  par  l’équation  de  l’ellipse 

> è*.  . Z'cnsH»inDVr  .<■ 

7 = (a  — **)  = ( co,  H / tCOs  H -“*  C0S  11  Sln  PJ 

= sin*  D cos’H  cos’P , 

et  y—  cos  H sinD  cos  P,  comme  ci-dessus. 

(Excentricité  de  cette  ellipse)* 

= a*  — 1‘  =s*  coa'H  — cos’H sin*D  = cos’H  cos’D  , 
excentricité  = cos  H cos  D , 
grand  axe  ss  cos  H , 

I petit  axe  = cos  H sin  D , 
abscisse  = cos  H sin  P , 
ordonnée  = cos  H sin  D cos  P , 
dist.  du  parallèle  au  centre  de  la  projection  s=  sinH  cosD. 


On 
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On  voit  que  l'abscisse  croit , et  l'ordonnée  décroît  depuis  midi  jus- 
qu’à 61';  que  l'abscisse  et  l'ordonnée  ne  dépendent  que  de  deux  cons- 
tantes et  de  l'angle  horaire  ; on  aura  donc  pour  chaque  instant  le 
lieu  de  Paris  sur  son  ellipse. 

70.  11  est  encore  un  moyen  bien  simple  de  diviser  l’ellipse  en  tems. 

Soit,  (fig.  63),  ABD  le  parallèle  de  Paris,  AD  le  diamètre  de  ce  pa- 
rallèle = a cos  H. 

Paris  parcourt  uniformément  ce  parallèle,  sur  lequel  il  fait  15"  par 
heure.  A midi  il  est  au  point  B;  une  heure  avant  midi  il  sera  en  F,  et 
FB  = i5*.  Ce  parallèle,  incliné  au  plan  de  la  projection,  se  change 
en  une  ellipse  afbD;  bC  est  le  demi-petit  axe,  et  bC  — cos  H sin  D. 
L’ordonnée  elliptique  fE  = FE  sin  D = cos  H cos  P sin  D (69). 

11  suffira  donc  de  diminuer  toutes  les  ordonnées  du  cercle  AFBD, 
dans  la  raison  du  rayon  au  sinus  de  déclinaison  , pour  avoir  les  or- 
données de  l’ellipse , qui  par  cette  construction  se  trouvera  divisée  en 
heures.  Et  comme  ces  ellipses  sont  ordinairement  fort  aplaties  , et 
d'autant  plus  que  la  déclinaison  est  plus  petite  , il  suffit  presque  tou- 
jours d’en  déterminer  les  points  d'heure  en  heure , excepté  vers  les 
sommets  du  grand  axe  où  la  courbure  peut  être  sensible  ; mais  vers 
le  petit  axe  et  dans  la  plus  grande  partie  de  la  périphérie , l'arc  d'une 
heure  est  sensiblement  rectiligne. 

Quoique  celte  méthode  soit  simple  et  ingénieuse , on  a trouvé  ce- 
pendant qu'il  était  incommode  de  tracer  et  de  diviser  ainsi  des  ellipses; 
mais  quand  on  en  a tracé  une  dans  une  éclipse  , on  peut  la  faire  servir 
à tous  les  lieux  de  la  terre,  quelle  que  soit  leur  latitude. 

Le  rayon  de  projection  étant  pris  pour  unité,  nous  aurons  OR=  1 , 
le  rayon  du  parallèle  sera  cos  H ; le  rapport  des  axes  = sinD 

Ce  rapport  est  donc  le  même  pour  tous  les  parallèles;  toutes  les  ellipses 
seront  donc  semblables , elles  ne  différeront  que  de  grandeur  ; leur 
excentricité  sera  toujours  cosHcosD,  et  la  distance  du  centre  de  l’el- 
lipse au  centre  de  projection  = sin  H cosD. 

Divisons  par  cos  H toutes  les  expressions  de  l’article  69. 


a. 


/,5 
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le  rayon  de  la  projection  deviendra  -■  ■'  ^ = se'c  H , 

le  demi-grand  axe. = i , 

le  petit  demi-petit  axe  sera =sinO, 

l'abscisse sin  P , 

l'ordonnée  siu  D cos  P , 


la  distance  du  centre  du  parallèle  au  centre  de  projection  =tangTI  cosD. 

Ainsi , au  lieu  de  prendre  pour  unité  le  rayon  de  la  projection , il  n’y 
a qu'à  prendre  pour  unité  le  rayon  du  parallèle  ; l’ellipse  sera  constante 
pour  tous  les  pays , mais  tout  le  reste  changera  dans  le  rapport  de 
i : séc.  H ; les  latitudes  de  la  lune , la  plus  courte  distance , toutes  les 
parties  de  l'orbite  relative  augmenteront  dans  le  même  rapport,  et  chan- 
geront pour  toutes  les  latitudes  ; mais  on  n'emploie  guères  ces  cons- 
tructions que  pour  un  petit  nombre  de  points  principaux  de  la  terre 
pour  lesquels  on  veut  annoncer  les  phases  et  la  durée  de  l'éclipse  ; et 
d'ailleurs  toutes  ces  quantités  , qui  acquièrent  ainsi  des  valeurs  diffe- 
rentes pour  chaque  pays  , sont  toutes  des  lignes  droites  faciles  à tracer 
et  à diviser. 

7 1.  C’est  ainsi  que  La  Caille,  premier  auteur  de  cette  méthode, 
abrégeait  le  calcul  des  éclipses  qu’il  annonçait  dans  ses  Éphéméridcs  ; 
Lalande , à son  exemple , avait  tracé  des  ellipses  pour  tontes  les  décli- 
naisons, de  degré  en  degré  jusqu’à  28 , ce  qui  lui  parut  suffisant.  En 
elfet,  d'un  degré  à l'autre,  les  ellipses  sont  peu  différentes,  et  plus  de 
précision  serait  inutile  pour  des  annonces. 

Si  la  déclinaison  est  nulle,  l’ellipse  se  réduit  à son  grand  axe,  et  les 
abscisses  sont  toujours  cosHsinP. 

Le  petit  axe  prolongé  est  la  ligne  des  pôles;  sur  cette  ligne,  à partir 
du  centre  de  l'ellipse,  il  prenait  une  distance  = cos  D tangli,  il  avait 
le  centre  de  la  projection;  sécante  H étant  le  rayon  de  la  projection,  il 
supposait  ce  rayon  = ('ar — t);  sur  cette  échelle,  il  calculait  la  lati- 
tude en  conjonction,  l’orbite  relative  et  les  demi-diamètres. 

72.  Quant  à celui  de  la  lune  , il  n’avait  pas  remarqué  qu’il  était  en 
raison  constante  avec  le  rayon  de  la  projection.  En  effet,  nous  avons 
vu  (XXV.  33)  qu’il  est  en  raison  constante  avec  & , soit  donc  ci=  Cer 
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= Cor  — Ctt  -f-  Cir  = C(®-  — ir)+C-7f  : or  * est  sensiblement 
constant;  donc  d = C(n — ie)  -|-  C'  ; ainsi  d est  une  fraction  cons- 
tante de  ( >ar  — 'it)  -J-  une  constante  qui  ne  va  qu’à  °>4- 

75.  La  Caille  avait  encore  imaginé  de  rendre  son  rayon  constant , 
an  moins  pour  Paris,  quelle  que  fût  la  parallaxe. 

En  effet,  toutes  les  parties  de  la  projection  sont  exprimées  en  minutes , 
comme  la  parallaxe.  Supposons  la  différence  des  parallaxes  (<ar — -7f)=6o', 
toutes  les  parties  de  la  projection  seront  des  minutes,  ou  soixantièmes 
du  rayon  : dans  ce  cas,  divisons  le  rayon  en  60  parties,  et  il  servira 
d’échelle  pour  y prendre  toutes  les  quantités  dont  nous  avons  besoin. 

Mais  si  la  parallaxe  relative'»  — ir  est  de  54',  les  minutes  seront  des 
cinquante-quatrièmes  du  rayon;  en  les  prenant  sur  notre  rayon,  nous 
n’aurions  que  des  soixantièmes , c’est-à-dire  trop  peu. 

Soit  n le  nombre  des  minutes  à prendre , nous  aurons  sur  le  rayon 
^ du  rayon,  au  lieu  de  ^ ^ ^ ~ . jj  fendrait  donc  multiplier 

les  parties  du  rayon  par  ^ 

On  peut  éviter  ces  multiplications  par  une  opération  graphique , ou 
plutôt  par  une  échelle,  composée  comme  on  va  le  voir. 

Sur  une  base  égale  au  rayon  (fig.  64),  construisons  un  triangle  équi- 
latéral , et  divisons  la  base  en  60  parties  par  des  droites  menées  du 
sommet  C ; prolongeons  le  côté  CA  en  B,  de  sorte  que  54:60  ::  CA:CB. 
Si  la  panrallaxe  est  de  54'  au  lieu  de  60 , et  que  nous  ayons  1 5' 
pour  le  demi-diamètre  du  soleil , au  Heu  de  prendre  ces  1 5'  sur  la 
ligne  AF,  qui  suppose  <ar — »=6o  , prenons-les  sur  le  rayon  BG=ff  AF, 
nous  aurons  j-*  a = £diam.  G en  partie  semblables  à la  parallaxe. 

Ce  que  nous  avons  dit  pour  la  parallaxe  de  54',  nous  pouvons  le 
dire  pour  toutes  les  autres,  et  nous  aurons  entre  54  et  60'  des. lignes 
parallèles  pour  chaque  parallaxe.  Quand  la  parallaxe  est  la  plus  petite, 
ou  54',  on  prendra  pour  échelle  la  plus  grande  des  parallèles , qui  est 
marquée  54';  à mesure  que  la  parallaxe  augmentera,  nous  prendrons 
une  échelle  plus  petite  , marquée  d’un  nombre  plus  fort. 

Mais  supposons  que  la  parallaxe  soit  de  65'  au  lieu  de  60'  : nous  di- 
. minuerons  AF  ou  CA,  en  faisant 
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CA  : CB'  ::  65'  : 60' , d’où  CB'  = f§  CA', 
el  B'G'  sera  l 'échelle  pour  la  parallaxe  <ar  — x — 65'. 

74-  Nous  avons  vu  comment  on  peut  de'terminer  pour  un  lieu  donné 
toutes  les  circonstances  d’uue  éclipse  de  soleil , et  tous  les  lieux  de  la 
terre  qui  voient  le  soleil  plus  ou  moins  éclipsé  en  un  instant  quelconque. 

Il  nous  reste  à appliquer  les  calculs  aux  constructions  graphiques  que 
nous  avons  exposées. 

Pour  résoudre  ce  problème  par  les  deux  trigonométries,  il  nous  suf- 
fira de  rendre  la  sphéricité  à la  représentation  de  l’hémisphère  terrestre 
que  nous  avons  appris  à dessiner  sur  un  plan  , ou,  si  l’on  veut , et  ce 
qui  est  plus  juste,  il  faut  considérer  en  lui-même  l’hémisphère  terrestre 
dont  nous  avons  dessiné  la  figure  sur  un  plan  qui  passe  par  le  centre 
de  la  lune. 


75.  Que  le  cercle  LHRY  (fig.  65)  soit  celui  de  la  projection,  LV 
l’orbite  relative  de  la  lune , OA  la  latitude  en  conjonction  , O m la  plus 
courte  distance,  OPQ  le  cercle  de  déclinaison,  ces  parties  nous  ser- 
viront à connaître  les  arcs  terrestres  dont  elles  sont  la  projection. 

OP  est  celle  du  demi-axe  OQ  = (tr — 7 r).  Ainsi  l’arc  OP  qui  lui  ré- 
pond sur  la  terre,  sera  (90*  — D),  et  par  conséquent  PQ  sera  la  décli- 
naison du  soleil,  déclinaison  qui,  comme  nous  avons  dit,  est  égale  à 
la  latitude  terrestre  du  point  O.  . 

76.  L’angle  AOP  est  l’angle  de  position  formé  par  le  cercle  de  la- 
titude OA  et  le  cercle  de  déclinaison  qui  a la  même  projection  que 
l’axe  de  la  terre.  Nous  connaîtrons  donc 


RQ  = AOP  = arc  tang  = lang  a cos  long  O ; 

HR ss  mOA  = I = inclinaison  de  l’orbite  relative;  Om  est  la  plus  courte 
distance  des  centres , Om  — OA  cos  raOA  = X cos  I ; 


On»  K cos  I 


: cos  LH  ; 


OL 

nous  connaîtrons  donc  l’arc  LtI  = HV,  et  les  arcs  HR,  RQ,  QV. 

77.  La  ligne  LmAV,  orbite  de  la  lune,  sera  la  projection  d’un  petit 
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cercle  qui  a pour  pôle  le  point  H : tout  arc  mené  de  H à ce  petit  cercle 
sera  égal  à LH  = HV.  Cette  remarque  est  de  La  Hirc. 

Soit  'donc  N un  point  quelconque  de  l’orbite  lunaire,  l’arc  UN  sur 
le  globe  terrestre  sera  = HL  = LO/«  = /nOV.  La  partie  N m de  l'orbite 
sera  la  projection  du  rayon  du  petit  cercle,  ou  du  sinus  LII  ; elle  sera 


= sinLHcosLHN=mN , d'où  cos  LHN  = -r 

’ ejiil.lt 


m <V tems  He  mN 

mL  demi-dur*;**' 


Nous  connaissons  pour  un  instant  quelconque  la  longitude  du  lieu 
de  la  terre  qui  a sa  projection  en  O;  cette  longitude  est  égale  à l'angle 
horaire  de  Paris.  Quand  Paris  est  au  méridien  , la  longitude  de  ce  lieu 
est  celle  de  Paris  ; elle  est  = o ; OPQ  représente  le  méridien  ; la  lon- 
gitude du  point  Q est  égale  à celle  du  point  O,  augmentée  de  180*; 
car  P est  le  pùle , et  OP  et  PQ  sont  deux  arcs  dans  le  même  plan  j 
PQ  est  la  déclinaison  du  soleil;  QH  = QR  -f-  HR  =/>-(-  I = angle 
de  position  -f-  inclinaison  de  l’orbite  relative. 


78.  Le  triangle  sphérique  rectangle  QPH  donne 

cos  PH  = cos  QH  cosQP  = cos  (/?  — f- 1 ) cosD  ; 

PH  = 90*  — latitude  du  lieu  qui  a sa  projection  en  H. 

HPQ  est  la  différence  de  longitude  entre  les  lieux  qui  ont  pour  pro- 
jection les  points  H et  Q ; HPO  est  la  différence  de  longitude  entre 
les  points  H et  O. 

Si  l'on  suppose,  comme  on  le  peut,  la  déclinaison  constante  pour 
la  durée  de  l’éclipse , le  triangle  HPQ  sera  constant  ; l’angle  QHP  se 

trouvera  par  la  formule  tang  QHP  = Cc  lria"S,e 

nous  sera  d'un  grand  usage  ; on  pourrait  le  faire  varier  avec  la  décli- 
naison, sans  autre  inconvénient  que  d'alonger  un  peu  le  calcul» 

Dans  le  triangle  PHN,  on  a 

cos  PN  = cosHN  cos  IIP  -f-  sin  HN  sinlIP  cos  NHP  = a -f- 1>  cos  NHK 

79.  Déterminons  maintenant  sur  le  globe  terrestre  la  ligne  des  simples 
contacts.  Cette  ligne  renfermera  sur  le  globe  tous  les  lieux  qui  verront 
l'éclipse  ; on  ne  peut  la  trouver  commodément  que  par  points. 

Supposons  que  la  lune  soit  arrivée  à un  poiut  C (lîg.  65)  de  sou 
orbite,  tel  qu’en  tirant  la  droite  CO,  on  ait  CIa=  J1  -f- d = somme  des 
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demi-diamètres  de  la  Inné  et  du  soleil  ; on  o 01  e=  <ar  — T ; donc 
OC  = '®'  — -7T  — f—  J'  -f -d;  donc  le  point  de  la  terre  qui  aura  sa  projection 
en  1 , verra  nn  simple  contact , et  il  sera  le  premier  ; car  supposons 
la  lune  en  B sur  son  orbite,  la  plus  courte  distance  BM  au  cercle  de 
projection  sera  plus  grande  que  CI  ; ainsi  le  lieu  M de  la  terre  sera 
celui  qui  verra  la  plus  petite  distance  entre  le  centre  de  la  lune  et 
celui  du  soleil , et  cette  distance  sera  trop  grande  pour  qu’il  y ait  môme 
un  contact  des  deux  bords. 

80.  Dans  le  triangle  CmO , nous  aurons 

— = * Tl  :-r~  sinOCm  = cosCOm  = cos  IIOI  = cos III  ; 

nous  connaîtrons  donc  HI , et  par  conséquent  QI. 

Imaginons  sur  la  terre  l’arc  de  grand  cercle  IP  , on  aura 
cos  PI  = cos  PQ  cos  IQ  = sin  lalit.  du  lieu  qui  a sa  projection  en  I, 

^fn^PQ  ~ *an§QPI  = tang  différence  de  longitude  entre  le  point  I et  le 

point  Q ; le  supplément  IPO  me  différence  de  longitude  entre  1 et  O : 
nous  connaîtrons  donc  le  point  I,  et  nons  le  marquerons  sur  le  globe 
ou  sur  une  mappemonde. 

Ce  point  est  unique,  car  tout  autre  point  que  I est  plus  éloigné  du 
centre  de  la  lune. 

Ce  point  est  celui  qui  voit  le  premier  un  simple  contact , et  il  le 
verra  au  lever  du  soleil  ; car  la  terre  tournant  d’occident  en  orient 
sur  son  axe,  le  point  I se  lève  sur  l’horizon. 

81.  Un  instant  après,  la  lune  étant  avancée  sur  son  orbite,  se  sera 
approchée  du  cercle  de  la  projection  LEHQV  (fig.  66). 

Prenez  CE  = <f  -J-rf,  et  décrivez  l’arc  de  cercle  EF  dn  rayon  CE 
et  du  centre  C.  Tous  les  points  qui  auront  leurs  projections  sur  EZ.F , 
verront  un  contact  ; mais  de  ces  points , il  n’y  a que  E et  F qui  soient 
à l’horizon. 

Pour  connaître  ces  deux  points,  menons  les  droites  OE  et  OF  ; les 
triangles  COE,  COF  seront  parfaitement  égaux  ; nous  en  connal trous 
les  trois  côtés;  noua  aurons  donc  facilement  COF  ou  COE  son  égal. 

Soit  u le  point  où  la  sécante  CO  coupe  le  cercle , nous  connaissons 
mC,  par  le  lieu  de  la  lune  à l’instant  pour  lequel  nons  calculons, 

= tang  COm  = tang  uOH  = tang  Hu  ; 
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■ous  connaissons  «F  = «OF  = «E  = uOE  ; nous  aurons  donc  Hu  , el 
par  conséquent  Qu , QE  et  QF. 

8a.  Imaginons  l'arc  terrestre  PE  complément  de  la  latitude  du  point 
projeté  eu  E,  on  aura 

cos  PE  =cosEQ  cosPQ  ; lang  EPQ  = lang  QE  sin  PQ  = — tang  EPO  ; 
nous  aurons  donc  la  longitude  du  point  E,  ainsi  que  sa  latitude  : nous 
connaîtrons  de  même  le  point  F,  car  QF  = Qu  ■+-  uF  , comme  nous 
avions  QE  = Qu — uE.  Les  deux  calculs  ont  plusieurs  quantités  com- 
munes, on  peut  les  faire  marcher  de  front. 

Ces  deux  points  verront  le  contact  au  lever  du  soleil,  le  moment 
de  contact  pour  ces  points  précédera  immédiatement  celui  de  l’éclipse  ; 
car  les  points  F.  et  F,  par  la  révolution  diurne,  s’élèvent  en  tournant 
autour  de  l’axe  OP  ; ils  vont  donc  à peu  près  dans  le  même  sens  que 
la  lune,  qui  s'avance  de  C en  V : mais  la  lune  va  plus  vite  sur  son 
orbite  que  les  poiuts  E et  F daus  leurs  parallèles;  la  lune  se  rappro- 
chant d’eux,  empiétera  sur  le  soleil  : l’éclipse  commencera. 

83.  Parmi  les  points  F (fig.  67)  placés  au-dessous  de  l’orbite  et  à 
la  circonférence  de  la  projection,  et  qui  voient  un  contact  au  lever, 
il  y en  a un  qui  est  remarquable , c’est  celui  où  CF  — j'  -1-  d est  per- 
pendiculaire à l’orbite  ; celui-là  verra  un  contact , et  rien  davantage. 

Car,  0 côté  du  point  C,  soit  à droite  , soit  à gauche  sur  l’orbite, 
menez  une  oblique  FC',  elle  sera  plus  grande  que  FC;  donc  quand 
la  lune  était  en  C'  un  instant  avant  d’arriver  en  C , le  point  en  F ne 
voyait  rien. 

Si  la  lune  est  en  C'  un  instant  après  celui  où  elle  est  en  G,  la  lune 
qui  va  plus  vile  que  F,  se  sera  éloigné  de  F , et  le  point  F ne  verra 
plus  de  contact;  il  y aura  séparation  entre  les  bords  du  soleil  et  de 
la  lune. 

Ainsi  le  point  F ne  verra  qu’un  contact  qui  ne  sera  ni  précédé , ni 
suivi  d’une  éclipse  ; ce  contact  sera  pour  le  point  F,  le  commencement 
et  la  fin  de  l’éclipse. 

Mais  le  point  E qui  se  lève  au  même  instant  que  F , verra  un  contact 
suivi  d’éclipse,  parce  que  la  lune  s'avançant  dans  le  même  sens  que  E, 
mais  plus  vite  , la  distance  diminuera , et  l'éclipse  aura  lieu. 

Le  point  E verra  donc  le  commencement  au  lever  du  soleil;  il  ap- 
partiendra à la  courbe  de  commeucemcnt  au  lever.  Le  point  F appar- 
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tiendra  au  commencement  et  à la  (in  au  lever;  il  appartiendra  aussi  à 
la  courbe  du  milieu  de  l'éclipse  au  lever. 

84-  Ces  points  E , F se  déterminent  précisément  comme  ceux  de 
l’article  précédent  : il  n’y  a pas  la  moiudre  différence.  Suivons  la  lune 
à mesure  qu'elle  avance  sur  son  orbite. 

Supposons  la  lune  en  L (fig.  08)  sur  la  circonférence  de  la  projection. 
D'abord,  le  point  qui  aura  sa  projection  en  I.,  y verra  le  centre  du 
soleil  et  celui  de  la  luue  ; il  verra  l’éclipse  centrale , mais  nous  y 
reviendrons. 

Les  points  E , F verront  un  contact  au  lever  ; mais  pour  le  point  E , 
le  contact  annoncera  le  commencement  de  l’éclipse , parce  que  la  lune 
avançant  vers  m,  se  rapproche  aussi  do  E. 

Mais  en  avançant  vers  m , elle  s'éloigne  de  F ; ainsi  pour  le  point  F , 
le  contact  sera  la  fin  de  l’éclipse,  ou  plutôt  F ne  verra  pas  d’éclipse, 
car  il  n’y  en  aura  pas  pour  lui  un  instant  après,  et  un  instant  auparavant 
il  n’y  en  avait  pas  encore , puisqu'il  était  sous  l’horizon , et  ue  voyait 
pas  le  soleil. 

Ces  points  E et  F se  calculeront  comme  les  précédens  et  avec  plus 
de  facilité  , car  nous  connaissons  déjà  HL,  et  les  triangles  EOL,  FOL, 
qui  donnent  LOE,  sont  isoscèlcs  et  plus  aisés  à calculer  que  des  triangles 
scalènes. 

85.  Si  la  lune  est  en  C (fig.  69)  pins  avancée  que  le  point  L , le  point 
verra  l’éclipse  centrale.  Nous  y reviendrons. 

Les  points  E , F verront  un  contact  au  lever , l’uu  de  commencement 
et  l’autre  de  fiu. 

Les  triangles  scalènes  OCE , OCF  seront  oblusangles  ; du  reste  ; 
aucune  différence  dans  le  calcul.  Le  tems  donne  m C , CO  m = COH , 
Hffc=IIOC— COE;  HF  = HOC  -f-  COE  ; le  calcul  est  le  même. 

Remarquons  en  passant  que  dans  tous  les  triangles  sphériques  EPQ , 
FPQ , l’angle  FPQ  est  plus  grand  que  EPQ  ; la  différence  de  longitude 
K PF  s'ajoute  à la  longitude  de  E ; la  courbe  de  fin  au  lever  est  à l’orient 
de  la  courbe  de  commencement. 

86.  La  lune  avançant  toujours  sur  son  orbite , arrivera  en  un  point  C 
(fig.  70),  où  CK  = <f+d  sera  perpendiculaire  sur  l’orbite,  du  moins 
en  supposant  CE  < 1 1/« , ou  ef  -f-  d < <ar  — 7t  — X cos  I , ce  qui  est  très- 
possible. 
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Ce  point  se  détermine  comme  tous  les  autres , mais  il  pourrait  aussi 
se  confondre  avec  tons  les  autres.  Pour  le  distinguer , menons  E6  per- 
pendiculaire à OH , ou , ce  qui  revient  au  même  , parallèle  à Lm  ; nous 
aurons 

Oi  ==  Om -f- Am  =sX  cos  ! + /+<*,  ~ = cosHE=^f^_i±i) 

nous  aurons  EA  = (<sr  — ir)  sin  HE  = mC  ; mC  en  tems  nous  donnera 
l'instant  où  CE  sera  perpendiculaire.  Le  triangle  PQE  se  calculera 
comme  à l'ordinaire. 

Ce  point  E sera  le  dernier  et  le  plus  boréal  de  la  ligne  de  commen- 
cement au  lever  du  soleil.  Ce  point  sera  aussi  celui  de  fin  au  lever  du 
soleil  ; car  il  est  visible  que  la  lune  s’éloigne  du  point  E,  qui , comme 
voisin  du  pôle , n'aura  qu'un  mouvement  assez  lent  ; E sera  quelquefois 
aussi  le  premier  de  la  ligne  de  fin  au  lever  du  soleil. 

87.  Le  point  F se  calculera  à l’ordinaire.  Supposons  qu’il  soit  au- 
dessous  de  l’orbite,  quelques  instans  après  il  sera  sur  l’orbite  même  en  L; 
alors  vous  aurez  (fig.  71)  LC  = /-f-<f,  mC  = mL — (<f  -f-  d).  Le 
point  F et  le  point  E,  s’il  a lieu  encore,  se  calculeront  à l'ordinaire  et 
avec  plus  de  facilité  pour  le  premier  ; car  nous  connaissons  QF  = QL. 

Supposons  que  CE  soit  le  prolongement  de  OC,  nous  aurons  (Gg.  71) 

CO = OE — CE  = (<jt — 7r)  — (/+</);  g§  = sinCOm; 

CE  est  la  plus  courte  droite  qu’on  puisse  mener  de  C à la  circonfé- 
rence; le  point  E sera  unique  : seul,  il  verra  un  contact  ; en  un  ins- 
tant il  verra  le  commencement,  le  milieu  et  la  Gn  de  l'éclipse  au  lever 
du  soleil. 

88.  La  courbe  qui  sera  le  lieu  géométrique  de  tous  les  poinUQde 
commencement  et  de  Gn  au  lever  que  nous  avons  déterminés  sera  une 
courbe  rentrante,  une  espèce  d'ovale.  Le  point  le  plus  voisin  du  pôle 
sera  celui  où  CE  était  perpendiculaire  sur  l’orbite  ; le  point  le  plus 
méridional  sera  celui  où  CF  était  perpendiculaire  au-dessous  de  l'orbite. 

89.  La  courbe  de  Gn  sera  plus  orientale  que  celle  de  commencement. 

Ainsi  ces  lignes  ne  se  croiseront  pas  ; tant  que  CE  = S'  -J-  d sera 
moindre  que  H ni , ou  < — -x  — ■ X cos  I, 

a. 
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Mais  si  l’on  avait  Hm  = <nr  — ir — X cos  I zzzd  + f , le  point  qui  ver- 
rait un  simple  contact  de  commencement , de  milieu  et  de  fin  au  lever 
du  soleil , serait  le  point  H lui-même  ; sa  latitude  cet  déterminée  d’avance 
par  le  coté  IIP  du  triangle  rectangle  IIPQ. 

HPO  (fig.  72)  serait  la  différence  de  longitude  entre  ce  lieu  et  celui 
qui  est  en  O au  milieu  de  l’éclipse  générale , c’est-à-dirc  quand  la 
lune  est  eu  m. 

90.  Si  H m < CE , ou  <ar  — w — X cosl  < eT  — f—  d , (fig.  72)  en  quelque 
point  que  la  lune  sc  trouve  sur  son  orbite  ; en  menant  OCx  par  ce  point  C , 
on  aura  un  point  x qui  sera  le  point  de  la  circonférence  le  plus  voisin 
de  la  lune;  et  de  ce  point  C,  à droite  et  à gauche  de  x,  on  pourra 
toujours  mener  deux  droites  CE  = CF  = J -f-  d,  qui  donneront  des 
points  de  contact  au  lever,  tant  qu’ils  seront  sur  l'arc  QL,  et  au  cou- 
cher, s’ils  sont  sur  QX. 

Avant  d'examiner  ce  qne  devient  la  courbe  dans  ce  cas,  continuons 
de  discuter  notre  première  supposition,  et  ce  qu'elle  nous  douuera 
jusqu'à  la  fin  de  l’éclipse. 

91.  Nous  avons  vu  que  passé  le  point  C (fig.  73),  où  CE  est  per» 
pendiculaire  à l’orbite  L/n,  le  point  E qui  avait  toujours  été  en  s'ap- 
prochant du  pôle , commence  à s’en  éloigner;  parce  que  la  ligna  C’E' 
«si  obligée  de  s'incliner  vers  L pour  rencontrer  la  circonférence. 

Prenez  de  l’autre  côté  de  H,  l’arc  HE'=HE,  vous  aurez  uu  nouveau 
point  de  contact  au  lever. 

Ce  point  appartiendra  à une  nouvelle  courbe  qui  n’aura  rien  de 
commun  avec  la  première  ; car  la  distance  PE'  au  pôle  sera  beaucoup 
plus  petite  que  la  distance  de  P à aucun  de9  points  de  l’arc  HL  : menez 
OC'F  par  le  point  C'  qui  ne  donne  qu’un  contact  C'F<C'E;  donc 
F voit  une  éclipse;  mais  prenez  C'F'  = C'E,  F'  verra  un  contact,  et  ce 
pcàat  sera  unique;  car,  de  E'  en  F',  tout  voit  une  éclipse,  et  de  F' 
eu  a on  ne  voit  rien. 

Ce  point  F',  suivant  les  circonstances,  peut  tomber  sur  QL  ou  sur 
QX  : dans  le  premier  cas , le  point  appartient  à une  courbe  de  lever, 
dans  l’autre  à la  courbe  de  coucher,  aiais  toujours  c’est  un  poiut  de 
commencement. 

92.  Le  calcul  de  cette  autre  courbe  sera  le  même,  à quelques  signes 
près, -que  celui  de  la  première  courbe.  Pour  en  trouver  le  dernier 
point,  vous  figurerez  le  rayouOCE  (fig.  74),  tel  que  CE  = «P-f-(/,  vous 
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aurez  OC,  ru C,  et  par  conséquent  l'instant  du  phénomène  et  la  lon- 
gitude du  point  O,  ^è=sinHE,  puis  PE  et  QPE. 

Ce  point  E sera  unique  et  le  dernier  de  tous;  auparavant,  comme 
en  C',  il  y aura  deux  points  de  commencement  qui  seront  tous  deux 
au  coucher,  si  E et  F sont  sur  l'arc  QF  ; le  point  E sera  au  lever 
s’il  est  sur  QH,  ce  qui  aura  lieu  si  EOC<QOC;  mais  s’il  est  sur 
l'arc  QX , ce  point  est  à l’orient  du  point  O. 

Celte  courbe  peut  être  comme  la  première,  une  ovale  simple , ce  qui 
aura  lieu  si  CE  < Qp  ; c’est-à-dire  le  plus  souvent , parce  que  H m 
et  Q p étant  des  lignes  peu  différentes,  il  est  assez  rare  que  CE  = <T-f-<i 
soit  à la  fois  plus  petite  que  Hm  et  plus  grande  que  Qp. 

Si  CE  est  donc  < Qp , la  seconde  courbe  sera  une  ovale  simple 
comme  la  première  ; le  calcul  sera  le  même.  Dans  le  fait , il  n’y  a 
jamais  de  différence  dans  les  opérations  numériques  ; il  ne  peut  y en 
avoir  que  dans  la  figure  de  la  courbe , et  comme  on  la  décrit  par 
points,  et  qu’on  place  tous  ces  points  successivement  sur  le  globe  par 
longitudes  et  latitudes,  on  voit  la  figure  de  la  courbe  quand  elle  est 
tracée,  et  l'on  ni  jamais  besoin  de  connaître  la  figure  pour  placer  les 
points. 

g3.  Examinons  maintenant  le  cas  plus  rare  où  S'  + d <Hm , et>Q/>, 
et  pour  le  reconnaître,  cherchons  la  valeur  de  la  perpendiculaire  Qp. 

Soit  u ( fig.  74)  l’intersection  de  l’axe  et  de  l’orbite,  nut—mO  tangQH; 
cette  équation  donnera  le  tems  de  u, 


Ou  = 


Om 


cos  QH  , 

— (»ZP  rt)  ûn  (Jup* 


Qu  = (>&■  — tt)  — Ou  =r  (ir  — ir) 

A COSÏ 


A CO»  I 

cos  QH 


Qp  = Qa  sia  Qup  = ^('sr  — tt)  ■ 


AC08Ï  * 


donc 


éoQ, f]siaQ“P 
= (<*■ — ir)  sin  Qup  — A cos  I = (w— •*■)  cos  QH  — A cos  I 
= (<sr — tr) — a (va — ir)  sin*  7 QH  — A cosi, 

Hm  = («  — ir)  sin  vers.  HL  = 2 (par — ir)  sin*  a HL; 


H m — Qp=a(>er — w)sin*jHL — (vr — it)+2(nr — 7r)sin*AIIQ-f-Acosl 
=(«• — 7r)(  1 — cos  HL — 1 -f- 1 — cos  HQ) -f- A cos I 
= («■ — -ir)  [1  — a cos  j (HL-f-HQ)  cos  j (HL — HQ)]-f- A cosi 
= («■ — tt)  -f-  A cos  I — a (*• — t)  cos  j QL  cos  7 Q V. 
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Ces  angles  sont  connus  par  les  calculs  préliminaires  ; et  il  faut  que 
cf-f-  d soit  entre  les  deux  valeurs  de  Hm  et  de  Qp. 

Si  Qp<«f  ■+■</,  prenez  de  part  et  d’autre  du  point  p les  obliques 
QC,  et  QC*  égales  à J'  -f-  d(fig.  j5).  Quand  la  lune  sera  en  C , il  y aura 
un  point  Q qui  verra  le  contact  de  commencement  à minuit  ; quand 
la  lune  sera  en  C,  il  y aura  un  point  Q qui  verra  le  contact  de  Cu  à 
minuit  quand  la  lune  sera  en  C'. 

Ces  deux  points  auront  pour  latitude  90*  — PQ  = go* — D;  leur  dif- 
férence en  longitude  sera  le  tems  employé  par  la  lune  à décrire  l’arc  CC' 

de  son  orbite;  or  ;CC'  = y/(QC  — Qp  ) = v/[QC-f-Qp)  (QC  — Qp)]. 
Le  point  qui  verra  finir  l’éclipse  en  C',  arrivera  au  point  Q plus  tard , 
et  sera  plus  occidental. 

94.  Supposons  maintenant  qne  la  lune  soit  en  p(  fig.  76);  le  point  Q 
voit  une  éclipse  , puisque  Qp  < -f-  d : prenez  pE  oblique  — J'  - f-  rf, 

le  point  E verra  la  fin  de  l’éclipse  au  lever. 

Prenez  pE  = J'-{-d,  F verra  le  commencement  au  coucher,  l’angle 
sphérique  EPF  sera  la  différence  de  longitude,  F sera  à l’occident  de  E, 
car  E a passé  au  méridien  PQ , et  F n’y  est  pas  encore  arrivé. 

La  ligne  de  fin  sera  plus  orientale  que  celle  de  commencement , mais 
en  C'(fîg.  7 5),  la  ligne  de  fin  était  plus  occidentale  : donc  ces  deux 
lignes  ont  du  se  croiser  dans  l’intervalle,  elles  auront  eu  un  point  com- 
mun , d’où  U résultera  que  cette  courbe  ne  sera  plus  une  simple  ovale, 
mais  une  espece  de  8 de  chiffre. 

Ce  point  commun  est  celui  qui , voyant  commencer  l’éclipse  au  coucher 
en  E,  quand  la  lune  est  en  C,  la  voit  finir  quand  il  reparaît  sur  l’horizon 
en  E',  la  lune  étant  en  C';  ensorte  que  son  angle  nocturne  EPE'  est  de 
même  durée  que  l’arc  CC'  parcouru  par  la  lune.  Si  P était  le  pôle  obscur, 
ce  serait  l’arc  diurne  qui  serait  égal  à CC'  ; le  lieu  verrait  le  commen- 
cement de  l’éclipse  au  lever,  et  la  fin  au  coucher.  La  recherche  de  ce 
point  offre  un  problème  curieux,  que  Duséjour  n’a  résolu  que  d’une 
manière  indirecte.  M.  de  Monteiro,  dans  les  Éphémérides  de  Coîmbre, 
en  a donné  une  solution  plus  directe. 

q5.  Dans  tout  ce  que  nous  venons  d’exposer , pour  avoir  les  courbes 
de  contact , nous  avons  supposé  CE  = d -f-  <f  : si  nous  supposons 

CE  = d -f-  ) doigts  , nous  trouverons  de  même  les  courbes  qui 

verront  n doigts  d’éclipse  au  lever  et  au  coucher. 
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Si  l’éclipse  totale  est  impossible. 

Si  d—  £ , l’éclipse  totale  sera  instantanée. 

Si  d est  presque  égal  à S~ , l’éclipse  centrale  sera  annulaire  à l’ho- 
rizon, totale  et  instantanée  à une  certaine  hauteur,  totale  avec  quelque 
durée  plus  près  du  méridien , à cause  de  l’augmentation  de  d. 


96.  Calculons  maintenant  l’éclipse  centrale. 

D’abord  on  voit  que  l’éclipse  ne  peut  être  centrale , à moins  que  l’on 
n’ait  Om<OH,  ou  XcosI<(<ar — 7t).  Soit  C un  point  quelconque 
de  l’orbite  (fig.  78) 


mC 

mL 


— cos  LUC  = 


mC 

( » — sr)  sin  HL  * 


tangPHQ  = 


PQ 


tangD 
«in  (p+I)  * 


C HP = CHO  -f-OHP =90° — LI  IC-f-go* — PHQ  = 1 8o*— (LHG+-PHQ)  ; 


or 


sin  PC  = sin  / = cos  HC  cos  PH  + sin  HC  sin  PH  cos  CHP 
= cos  HL  cos  PH  — sin  HC  sin  PH  eos  (LHC  -f-  PHQ) , 

e.^HPC  = 2SSffiÿiî-  • cos  HP  cotangCHP 
a 


— *in(LHC  + PH<?) 
long.  C = long.  H + HPC. 


- 1 cotang  (LHC  -f-  PHQ), 


Ce  sont  les  formules  générales  : si  le  point  C se  trouve  en  L,  LHC=o, 
ce  qui  simplifie;  mais  alors  le  triangle  QPL  donne  cosPL=cosPQcosLQ; 

tangLPQ=‘-^t.  Si  mC  = o,  LHC  = 90". 


97.  Si  mC  se  confond  avec  mA , LHC  devient  90*-+-OHA.  Si  mC 

couvre  mB , la  long.  long.  O ; PB  ==  90" — D — arc  sin  = Pro- 

longez HP  en  F,  PF  = HL  — HP  =90”  — lat.  Ce  sera  la  plus  grande 
latitude , où  l’on  puisse  voir  l’éclipse  centrale  ; long.  F = long  O -f-  HPQ , 
enfin,  si  C tombe  en  V,  QV  = HL  — HQ,  cosPV  = cosPQcosQV, 

tang  PVQ  — *^8- , ce  point  est  aussi  aisé  à calculer  que  le  poiutL. 
L,  C,  m,  A,  B,  F,  V donnent  7 points,  et  cela  suffira  souvent. 

98.  Si  le  demi-diamètre  lunaire  est  plus  grand  qne  le  demi- diamètre 
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solaire , d'une  quantité  d—f,  mener  à l'orbite  LV,  fig.  7g , deux  pa- 
rallèles ab  et  a'b' , telles  qne  mn  — mn’  — d! — «f,  l'e'clipsc  sera  totale 
instantanément  pour  les  points  qui  auront  leur  projection  sur  al  et  a'b', 
et  totale  arec  demeure  plus  ou  moins  longue  dans  l’ombre  entre  les 
parallèles  al,  a'b'.  On  a aussi 

mn =0 m — On = cos  HL — cos  Ha= 2 sin  ( ( Ha  — HL)  sin  ) (Ha — FIL) , 
sinKHa— HL)=siniLa=:ati[|U^t+-riLj==nglî:,  à fort  peu  près. 


Les  cordes  ab , a'b’  seront  les  projections  de  deur  petits  cercles  dont 
le  pèle  est  H , le  même  que  celui  du  petit  cercle  dont  LV  est  la  pro- 
jection. Les  longitudes  et  les  latitudes  des  points  tels  que  c et  e,  se 
calculeront  comme  celles  des  points  de  centralité,  en  substituant  à 


Tare  HL,  l’arc  IL»  ou  l’arc  Ho',  cos  al  le  = — 


distance  au  milieu 
demi-durée  sur  ab' 


Si  ef>  d , l’éclipse  sera  annulaire  et  centrale  sur  LV,  annulaire  plus 
ou  moins  excentrique  entre  ab  et  a'b'  ; sur  ab  et  a'b1,  les  disques  sont 
tangens  intérieurement 


99.  Nous  avons  déjà  dit  que  ce  qu’il  y a de  plus  intéressant  à dé- 
terminer , c’est  la  ligne  de  centralité  qui  est  une  courbe  simple  et  non 
fermée. 

Ce  qu’il  y a de  plus  utile  après  cela,  ce  sont  les  courbes  de  contact 
au  lever  et  au  coucher  du  soleil  ; mais  ces  courbes  ne  suffisent  pas 
pour  renfermer  tous  les  lieux  qui  verront  l’éclipse;  il  faut  les  joindre 
par  le  haut  et  par  le  bas  par  des  courbes  qui  donneront  un  simple 
contact;  mais  ce  contact  n’aura  pas  lieu  à l’horizon,  le  soleil  aura  une 
certaine  hauteur. 


100.  Menez  AB  (fig.  79)  parallèle  à l’orbite  relative  et  à une  distance 
OO'  = A -f-  A , les  lieux  qui  verront  le  soleil  sur  AB , verront  un  simple 
contact. 

Menez  les  parallèles  A a" , B4"  perpendiculaires  à l’orbite  relative 


d 4-  f — x co»  I 


OO'  = -j-  «T  — Ont  = — AcosI,  — ; — — = sinx. 

AH  = 9o’-f-x,  cos  PA  = cos  PQ  cos  QA , tang  APQ  = — . 


sin  D 
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le  point  A sera  donc  détermine,  car  AO=  sin HA  = ma" ; du  a doue 
le  tems  de  a". 

Le  point  B se  déterminera  de  même;  la  différence  est  que 
QA  — HA  + QH  et  QB  = AH  — QH. 

Pour  le  point  A sur  le  prolongement  de  HP,  on  aura 
PA  = HA  — HP  = IIB  — HP  , OPA  = HPQ  , O'A  = O'B  cos  PQII. 

Pour  le  point  O'  qui  répond  au  milieu  m dans  le  triangle  HPO',  on 
connaît  PH,  HO'  et  PHO’  = go’ — PIIQ;  on  aura  donc  la  longitude 
et  la  latitude  ; il  suffira  ensuite  de  déterminer  un  point  entre  A et  O'. 

101.  Dans  le  triangle  PIIE  (fig.  79) , par  le  tems  de  C , l’on  a/nC=EO', 
cos  AHE  ==£££-==  sin  EHO’,  PHE=»EHO'4-go°  — PIIQ  ; on  a donc 
EHP,  on  aura  donc  PE  et  IIPE  par  les  formules  de  la  centralité, 
long.  E — long.  H HPE. 

Au  reste  , on  aurait  de  même  tout  autre  point  entre  A et  O'  ; on 
ferait  la  même  chose  au-dessus  de  l’orhite , mais  il  faudrait  pour  cela 
que  CE  fût  moindre  que  H/n,  ce  qui  n’u  pas  toujours  lieu.  La  ligne  A'B' 
sera  donc  ordinairement  beaucoup  plus  courte  que  AE  ; elle  peut  se 
réduire  à un  point  ; elle  peut  n’avoir  pas  lieu. 

10a.  Si  CE  > H/n,  la  courbe  du  contact  n’éprouvant  aucune  inter- 
ruption dans  la  partie  supérieure  ; e’est  alors  que  la  courbe  est  unique 
et  prend  la  forme  d’un  8 de  chiffre. 

Nous  avons  vu  que  si  CE  < H m et  > Qp,  il  y aurait  d’un  cAté  une 
ovale  ; et  de  l’autre  une  double  ovale  séparée  de  l’ovale  simple. 

Si  CE  = H/n,  l’ovale  simple  et  la  double  ovale  se  touchent.  Tout 
détail  ultérieur  serait  de  pure  curiosité. 

io5.  11  faut  aussi  faire  une  remarque  snr  les  courbes  de  contaet  qui 
ne  sont  ni  au  lever,  ni  au  coucher,  mais  A une  distance  au  ze'nit  mar- 
quée par  l’arc  dont  le  sinus  est  OE  : c’est  que  le  contact  a lieu  véri- 
tablement en  E quand  la  terre  est  au  point  C ; mais  comme  la  route 
de  la  lune  sur  son  orbite  et  la  route  du  lieu  projeté  sur  son  ellipse 
sont  presque  toujours  convergentes  ou  divergentes,  il  est  possible  que 
le  point  E voie  nue  petite  éclipse  l’instant  d’après , ou  l’ait  vue  l’instant 
d’avant.  La  courbe  des  contacts  n’est  donc  pas  toujours  celle  de  la 
plus  petite  phase  de  l’éclipse,  mais  peu  importe;  l’incertitude  de  la 
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parallaxe,  des  diamètres,  des  longitudes  et  latitudes  terrestres,  introduit 
dans  ces  calculs  des  incertitudes  bien  autres  que  cette  petite  négligence  ; 
et  tout  ce  que  Duséjour  a écrit  sur  ce  sujet , quoique  fort  juste , est 
resté  sans  application. 

Au  lieu  de  faire  CE  on  n’a  qu’à  faire  CE  = <f-f*— -g—  f » 

on  aura  les  lignes  des  phases  de  n doigts.  Ces  lignes  ne  sont  que  de 
curiosité  ; au  reste  le  calcul  est  tout  semblable. 


Résumé  des  formules  utiles . 


104.  CosHL  = > "»L=(n  — 7t)  sinllL. . . (fig  .65), 

= cosIHN  = sin mHN  ==  ^2£L^-rn’1',u 

m L l durée  centrale  7 

cos  PH  = cos  (p  4*1)  cos  D;  tangmllP  = -n- 1 ^ , 

tang HPQ  = , 

cos  PN = cos  HL  cos  HP  4”  sin  HL  sin  HP  cos  ( NHm  4*  mHP) , 
cotangHPN  = — HP  4-  cos  HP  cotang  (NHm4-mHP). 


Quand  on  aura  PN,  on  fera 

sin  PN  : sin  H ::  sinHL  : sinHPN  = "nHLfnH . 

mais  cette  équation  donne  pour  P deux  valeurs , et  si  l’angle  avoisine 
90*,  on  peut  être  dans  le  doute  ; la  formule  précédente  n’oflre  pas  cette 
ambiguité. 

Ces  formules  suffisent  pour  calculer  la  ligne  de  centralité. 

io5.  Longit.  du  point  H=long.  point  Q4-HPQ=  i8o’4-long, O 
4- 180* — HPO  = longit.  O — longit.  HPO. 

On  connaît  0 = ang!ehor.  de  Paris,  ou  du  lieu  du  calcul  en  géné- 
ral ; il  suffit  de  calculer  les  points  L,  m,  A,  u , B,  V et  un  point  N, 

PB=HL — HP;  long.  B = long.  O 4* HPQ,  lems  de  B=mL  cosPHQ. 

Les  points  L et  V se  calculent  par  le  triangle  rectangle  LPQ  et  VPQ; 
les  points  m,  A,  u.  B,  par  les  formules  générales  qui  reçoivent  quelques 
simplifications  (101). 

110. 
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106.  Pour  calculer  la  ligne  des  contacts,  on  fera  bien  do  chercher 
d’avance  pour  tous  les  instans  de  la  duree,  depuis  le  point  m du  milieu  et 
de  10  en  10',  ou  de  ao  eu  ao',  ou  de  i5  en  i5',  le  lieu  de  la  lune  sur 
son  orbite,  ou  mC,  la  long. O = angle  hor.  de  Paris  ; Q=i8o*-f-<">,  et 
H=  180'  + 0-\-p  + 1 ; toutes  ces  longitudes  augmentent  de  i5*  par 
heure,  ou  de  i*  en  /f. 

Pour  le  premier  point  de  contact  cos  COH  = » 


COH -4-1 -+-/>= QI  ; sin  latit.  = cosD  cosQI  ; ’^~=tang(dlongit.); 

longit.  = long.  Q -\-{d  longitude). 

Pour  le  dernier  point  de  contact  QG  = COH  — (I-f-//); 


sin  latit.  — cosD  cosQG,  — = tang (tf  long. ) , 


longit.  = long.  Q t— 


(<I  longitude)  = angle  de  Paris  -f-  180’ — (d  longitude). 


107.  Pour  un  autre  contact  quelconque,  ^ = tanglIOu  (Gg.  67), 


Om 


ou  OC  =r  , 

«in  HOu  ’ 


Qu  = IIOu-HI-H>),  OC  = co,  hou  » 

j-OC±OF+£±rf_  r(OC±OF_±_X±rf) 


sin’4EOa  = 


oc] 


OC  («  — t) 

QE=Qu — EOu,  QF  ==  Q« -4- EOu , 


sin  latit.  = cosDcosQE,  ’-^p-=tang(r/long.)j  longit. =Q-4-(<f  longit.) 


sin  latit.  = cosD  cosQF , = lang(dlong.);  longit.  =Q-f-(rf  longit.) 


On  a ainsi  deux  points  pour  le  même  moment;  le  second  sera  plus 
oriental  que  le  premier.  Des  opérations  semblables  donneront  les  points 
suivans  jusqu’en  m. 


108.  Tant  que  l’angle  mCE  sera  aigu,  ces  points  seront  de  commen- 
cement au  lever  ; il  en  est  de  même  de  mCF  ; /«CF  sera  droit  le 
premier,  CF  sera  alors  parallèle  à raO  (Gg.  67). 

SurO  ou  son  prolongement,  prenez  mO'  = J'  -4-  d ; QQ'— 1 C0*J— (*+d) 

*9  — * “T 

= cos  HF  ; si  cos  IIF  est  négatif,  HF  sera  obtus , QF  = IIF  ■+■  ( I •+•  //). 

2.  47 
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Vous  trouverez  la  lalilude  et  la  longitude  comme  pour  les  autres 
points  de  commencement;  le  point  F sera  le  dernier  de  commencement 
et  le  premier  de  fin  au  lever , il  sera  le  plus  éloigné  du  pôle  P. 

109.  Si  la  lune  est  en  L et  sur  la  circonférence  (fig.  G8),  les  deux 
triangles  sont  isoscèles. 

«iniEOL=siniEOF=i(-^r>  HE=HL— EOE,  HF=HL+EOE, 

QE  = HE -f- (!■+/>),  QF=IIF  H- (!  + />)>  les  longitndes  elles  lati- 
tudes à l’ordinaire. 

Pour  le  point  où  mCE=go*  (fig.  70)  , Ob  — Om  -f-  ^ + d j 
= coslIE  , si  co*HE>  1 , le  point  est  imaginaire. 

QE  = HE+(l+p) ; la  longitude  et  la  latitude  comme  pour  les  autres 
points;  celui-là  sera  le  plus  voisin  du  pôle  et  le  dernier  de  la  ligne  de 
commencement. 

1 10.  Si  IIE  est  imaginaire,  pour  chaque  point  C de  l’orbite  on  anra 
toujours  deux  obliques  qui  iront  aboutir  à la  circonférence,  l’une  sera  de 
commencement  et  l’autre  de  fin  au  lever,  du  moins  tant  que  ces  poiuls 
tomberont  sur  l’arc  QHL. 

ni.  Si  HE  est  réel,  la  courbe  an  lever  se  fermera,  et  il  y aura  un 
espace  dans  lequel  il  n’y  aura  pas  de  contact  au  lever. 

Porter  alors  de  l’autre  côté  de  OH  la  distance  mC  et  la  perpendicu- 
laire CE=  <f  ■+■*/>  vous  aurez  un  premier  point  de  contact  le  plus  voisin 
du  pôle  sur  HQ,  si  (<f-f-</)>Q/; , c’est-à-dire  si  ef — 9r)cos(I-f-/>) 
— Z cos  1 ; dans  ce  cas,  la  courbe  nouvelle  sera  une  double  ovale  ou 
8 de  chiffre. 

Si  cf -+-d  est  moindre  que  (ta — ?r)cos(I-f-/>) — Xcosl , ou  lui  est  égale,  on 
aura  (fig.  7 3)  HE' — HQ= HE— (l-f-p) = QE';  sin  latit.  = cos QE'  cosD; 

tang  QPE'=  “ ^y-  ; longit.  = Q — QPE'.  Cherchez  COF'  par  les  trois 

côtés,  HF' ~ HOC'4-C'OE',  QF'=HF' — (I-fp),  latit = cos  QF'cosD, 
tangQPF'=  longit.  = Q - QPF'. 

E'  sera  un  point  de  commencement  et  de  fin  au  coucher  ; chaque 
point  C qui  viendra  ensuite  donnera  deux  points  à la  courbe,  qui  sera 
une  ovale  simple. 
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Si  CE>Q^>,  il  y aura  sur  QH  des  points  de  fin  nu  lever , et  sur  QF 
des  points  de  fin  au  coucher. 

Quand  CF  sera  perpendiculaire  à l'orbite  , on  aura  le  point  de  con- 
tact le  plus  éloigné  du  pôle,  et  l’on  terminera  ensuite  l’ovale  de  la  fin, 
en  faisant  pour  les  autres  points  C des  calculs  tout  semblables  à ceux 
du  commencement,  à la  réserve  que  l'arc  HQ=(I-f-p)  se  retranche 
au  lieu  de  s'ajouter.  Nous  supposons  I et  p des  quantités  positives;  si 
elles  sont  négatives,  elles  changeront  de  signe. 

lia.  Les  ovales  décrits,  il  ue  restera  plus  qu'à  les  joindre,  par  la 
ligne  des  contacts,  au-dessous  et  au-dessus  de  l’orbite. 

Nous  aurons  déjà  les  points  A et  B (fig.  79);  on  y joindra  le  point  h 
et  le  point  O',  un  point  E,  et  cela  sera  suffisant. 

C’est  ainsi  que  j'ai  toujours  calculé  les  courbes  de  contact,  et  en 
comparant  ces  calculs  aux  autres  méthodes,  j'ai  toujours  reconnu  que 
j’avais  l'avantage  de  la  brièveté  et  de  la  simplicité.  (Voyez  la  Connais- 
sance des  Tems  de  1809.) 

Méthode  trigonomélrique. 

n3.  Après  avoir  exposé  la  manière  dont  je  calcule  la  projection 
orthographique  des  éclipses  sujettes  à parallaxe,  j’en  vais  indiquer 
une  autre  plus  simple  dans  ses  principes,  susceptible  de  plus  d’exac- 
titude dans  les  résultats,  qui  paraîtrait  devoir  être  la  première  dont  on 
ait  dû  s’aviser,  et  à laquelle  personne , que  je  sache,  n’a  pourtant  songé. 
Elle  ne  suppose  ni  projection  ni  orbite  relative  , et  n'emploie  que  la 
parallaxe  la  plus  simple  , c'est-à-dire  celle  de  hauteur.  Plusieurs  des 
solutions  qu’elle  fournit  sont  à peu  près  identiques  avec  celles  que  j'ai 
tirées  de  la  projection  ; mais  elles  sont  encore  plus  aisées  à entendre 
et  à calculer. 

u4.  Je  suppose  qu’on  ait  calculé,  pour  deux  ou  trois  heures  diffé- 
rentes, les  lieux  de  la  lune  et  du  soleil,  et  qu’on  en  ait  déduit  leurs 
ascensions  droites  de  manière  que  la  conjonction  se  trouve  vers  le  milieu 
de  l’intervalle  qu'embrasseul  ces  calculs. 

Soit,  par  exemple  P (fig.  80)  le  pôle,  PS  la  distance  du  soleil  au 
pôle,  PL  la  distance  polaire  de  la  lune  pour  le  même  instant,  LPS 
la  différence  des  ascensions  droites  ; ou  en  déduira  la  distance  LS  des 
centres  du  soleil  et  de  la  lune  et  les  angles  PSL  et  PLS  ou  sou  sup- 
plément PLu. 


37î  ASTRONOMIE. 

ii5.  Une  heure  après,  que  la  distance  du  soleil  au  pôle  soit  PS,  et 
la  distance  de  la  lune  PN,  on  aura  de  même  les  angles  PSN , PNS, 
ou  le  supplément  PNx  avec  la  distance  SN  des  centres.  Avec  quatre 
triangles  pareils  tout  au  plus,  on  aura  de  quoi  faire  par  interpolation 
une  table  des  distances  LS  et  SN  des  centres,  ainsi  que  des  angles 
PLS,  PSL  des  distances  vraies  des  centres  avec  les  cercles  de  décli- 
naison du  soleil  et  de  la  lune. 

LN  sera  l'orbite  relative,  qui  peut  abréger  quelques  calculs,  mais 
dont  on  n’a  pas  un  besoin  indispensable. 

La  table  des  distances  et  des  angles  étant  ainsi  préparées  d’avance  de 
10  en  to'  pour  toute  la  durée  de  l’éclipse,  on  y prendra  avec  facilité 
et  sûreté  tout  ce  dont  on  aura  besoin  pour  calculer  les  lignes  des  phases 
et  les  placer  sur  une  eartc,  et  pour  calculer  ensuite  avec  toute  l’exac- 
titude qu’on  voudra,  les  circonstances  de  l’éclipse  pour  un  lieu  donné. 

1 iG.  Le  principe  fondamental  de  cette  méthode  est  do  la  plus  grande 
simplicité. 

Soit  HR  (fig.  81)  l’horizon,  1IMPR  le  méridien  de  Paris,  ou  de 
tout  autre  lieu  à volonté,  nous  supposerons  Paris,  P le  pôle,  S le  lieu 
vrai  du  soleil , L le  lieu  vrai  de  la  lune  , LS  la  distauce  vraie  des 
centres. 

Soit  Lu  le  demi-diamètre  de  la  lune  , S/>  le  demi-diamètre  du  soleil, 
la  partie  restante  ab  de  la  distance  LS  sera  la  distance  des  bords,  telle 
quelle  paraîtrait  du  centre  de  la  terre.  Pour  qu’il  y ait  éclipse  , ou 
simplement  contact  pour  quelque  point  de  la  terre , il  faut  que  la  dis- 
tance ab  des  bords  vue  du  centre  de  la  terre , ne  surpasse  pas  la  diffé- 
rence atr — tt  des  parallaxes  horizontales  de  la  lune  et  du  soleil.  En 
effet , prolongeons  indéfiniment  l’arc  de  graud  cercle  SL  ; le  lieu  de 
la  terre  qui  aurait  son  zénit  sur  cet  arc  à 90’  de  b , verrait  les  deux 
astres  en  contact. 

En  effet,  la  parallaxe  abaisserait  pour  ce  lieu  le  bord  de  la  lune 
d’une  quantité  as  , et  diminuerait  d’autant  la  distance  des  centres;  la 
parallaxe  abaisserait  le  soleil  d’une  quantité  tt  qui  augmenterait  la  dis- 
tance des  centres  ; ainsi  l’effet  total  sur  la  distance  serait  évidemment 
(<sr  — ir)  ; mais , par  l'hypothèse , ab  = («•  — w)  ; donc  l’intervalle  entre 
les  bords  s'évanouirait , et  les  deux  astres  seraient  en  contact. 

117.  Or  il  n’est  pas  difficile  de  trouver  ce  lieu  : pour  cela,  imaginons 
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l'arc  P Z qui  joint  le  pôle  à ce  zénit  inconnu  j P7.  sera  le  méridien  de 
ce  lieu  , PM  est  le  méridien  de  Paris  , ZPM  sera  la  différence  des 
méridiens. 

Mais  le  triangle  SP7.  nous  offre  l'angle  PSZ  connu  par  le  calcul  du 
triangle  PLS , où  nous  avons  les  côtés  PS , PL  et  l'angle  LPS.  Nous 
aurons  de  même  PS  = 90“  — déclin.  O =90*  — D;  nous  avous 


SZ  = Sb  -f-  90"  = 90°  + j diam.  O = 90*  -f-  <f  , 

d’où 

sin  latitude  cherchée  = cos  PZ  = cos  SP  cos  SZ  -f-  sin  SP  sin  SZ  cos  S 
= sin  D cos  (90”  + cf)4-  cos  D si  u (90°  -f-  <f)  cos  S 
= cos  (T  cos  D cos  S — sin /sin  D. 


Alors  on  fera  sin  PZ  : sin  S ::  sinZS  : sin  ZPS  = somme  des  angles 

horaires  , d’où  sin  différence  de  longitude  = : formule  bien 

’ 0 coi  latitude 


simple;  mais  on  peut  quelquefois  être  en  doute  si  ZPS  est  un  angle  aigu 
ou  obtus. 

Notre  théorème  III  nous  donne 


ou 

ou 


cos  c COS  a'  = cotang  c"  sin  e — sin  a'  colanga", 

sin  D cos  S = cotang  (go”  -j-  /)  cosD  — sin  S cotang  ZPS, 


cotang  ZPS  = — — smü  cot.  S. 


i5  logarithmes  donneront  donc  la  latitude  et  la  différence  de  longi- 
tude ; alors  longit.  cherchée  = longit.  Paris  -f-  ZPS  — MPS  = longit. 
Paris  — angle  horaire  Paris  -f-  ZPS  : la  longitude  serait  occidentale. 

En  effet , le  zénit  de  Paris  n’est  point  encore  arrivé  au  cercle  de 
déclinaison  PS  du  soleil , qui  est  le  méridien  universel  ; le  zénit  Z en 
est  encore  plus  éloigné;  doue  le  zénit  Z est  à l’occident  de  Paris. 

1 18.  Ce  point,  ainsi  déterminé , sera  le  premier  qui  verra  commencer 
l'éclipse;  car,  d'abord  tout  autre  point  qui  aurait  son  zénit  en  tout  autre 
point  de  l’arc  LZ  (fig.  71),  aurait  une  parallaxe  plus  petite;  il  resterait 
un  intervalle  entre  les  bords. 

Ensuite,  tout  point  qui  aurait  son  zénit  sur  un  autre  arc  Z'L  oblique 
nu  premier  arc  LZ,  ne  pourrait  pas  avoir  une  parallaxe  plus  grande 
que  (t  — 'ta) , et  sa  parallaxe  agirait  d’une  manière  oblique  qui  per- 
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drait  quelque  chose  en  se  décomposant  en  deux  effets  partiels , l'un 
dans  le  sens  de  la  distance  LS,  l’autre  dans  un  sens  perpendiculaire 
ou  incliné  sur  cette  distance. 

1 19.  En  ajoutant  ci-dessus  la  différence  de  longitude , nous  avons 
supposé  que  le  soleil  n’avait  pas  encore  passé  au  méridien  de  Paris. 

Si  l'heure  du  calcul  était  une  heure  du  soir,  la  longitude  serait  à 
l’orient  de  Paris  ; la  longitude  serait  = longit.  de  Paris  -f-  angl.  hor. 
de  Paris  — ZPS. 

Dans  tous  les  cas , le  lieu  qui  verrait  le  premier  contact  aurait  le 
soleil  à l’horizon  oriental  ; il  serait  le  premier  pour  qui  l’éclipse  com- 
mencerait. 

Si  l'on  a construit  d’avance  nnc  table  de  la  distance  vraie  des  centres, 
on  trouvera  par  une  règle  de  trois , l'instant  où  cette  distance  a dû  être 
égale  à (•&  — tt)  , différence  des  parallaxes  horizontales. 

iao.  Quelques  minutes  plus  tard,  la  distance  des  centres  aura  di- 
minué ; pour  amener  le  bord  de  la  lune  sur  celui  du  soleil , il  suffira 
d'une  parallaxe  moins  grande. 

Sur  le  prolongement  de  SL(fig.  81),  soit  «Z  la  distance  au  zénit 
qui  donnera  la  parallaxe  necessaire  pour  anéantir  la  distance  ab  des 
bords;  nous  aurons  ab  = ('tr  — t)  sin VL  , car  VL  sera  la  distance  ap- 
parente du  bord  de  la  lune  au  zénit. 

De  notre  équation  nous  tirerons  sin  bL  — -ç^ ^ q -- — ; nous 

aurons  ensuite 

sinlalit.  = cosPZ  = cos  S sin  PS. sin  ZS  -1- cos  PS  cosZS 

= cos  S cos  D sin  (iZ -$-/)-!- sinD  cos(iZ-f-Z). . .(A) 

= cos  S cos  D sin  b’L  cos  -f-  cos  S cos  D cos  b'L  sin  S' 

-f-  sin  D cos  b’L  cos / — sinD  sin  b’L  sin  J'  • 

ou,  en  faisant  cos  /=  1 , on  aura 

sin  lalit.  = (cos  S cos D — sin/  sinD)  sin  VL 
-f-  (cos  S cosD  -f-  sin  D)  cos  VL. 

On  pourrait,  pour  sin  VL  et  cos  VL,  mettre  leurs  valeurs,  mais  il 
vaut  mieux  s'en  tenir  à l'équation  (A). 

On  aurait 

cotang  ZPS  = — lan6>^co>  P — sinD  cotang  S 

cotang(AZ4-/)co>D  . ~ 

= tins  — sin  D cotang  S; 
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on  connaîtrait  donc  le  point  qui  terrait  le  contact , mais  il  ne  le  verrait 
pas  à l'horizon. 

îai.  Le  point,  qui  aurait  le  contact  au  lever  du  soleil  , ne  serait 
guère  plus  difficile  à déterminer.  11  suffit  de  rendre  oblique  l’effet  de 
la  parallaxe. 

Soit  donc  L V ==(«■-— -ff) , VS  = J-f -d  (Cg.  8a),  LS  distance  des 
centres  : avec  ces  trois  côtés,  nous  déterminerons  l'angle  VLS  ; nous 
avons  S LP , d’où 

PL V = SLP — SL V et  PLZ'=  i8o‘— PLV  = 180»  — (SLP  — SLV) 

= 1 8o*  4- SL  V — SLP  = 1 8o* + L'— L ; 

LP=<)0* — IV,  LZ=go” — («■  — t),  nous  en  conclurons  P'  et  Z'PL,' 
d'où  ZPS  = ZPL  -J-  LPS.  Les  formules  sont  semblables  à celles  que 
nous  avons  employées  pour  le  triangle  ZPS  ; il  n’y  a de  plus  à calculer 
que  le  triangle  LVS  , à se  servir  de  la  déclinaison  de  la  lune  au  lieu  de 
celle  du  soleil , et  de  l'angle  à la  lune  au  lieu  de  l'angle  au  soleil. 

îaa.  Au  lieu  de  prendre  le  cercle  oblique  LZ'  qui  éloigne  le  zénit 
du  pôle,  et  porte  le  centre  V et  le  point  de  contact  à droite  dans  la 
figure,  nous  pouvons  prendre  le  cercle  LZ"  qui  aurait  porté  le  centre 
de  la  lune  en  V';  nous  aurions  eu  SLV'  à ajouter  à SLP  , au  lien  de  l’en 
retrancher  , comme  nous  avons  fait  ; nous  aurions  eu  pour  V'LP  = 
PLS  — SLV',  d'où  PL  Z"  = i8o«  — V'LP  = t8o*  — (L  + L') , nous 
aurions  employé  le  supplément  PI. Z";  la  distance  PZ'  du  zénit  au  pôle 
aurait  été  plus  petite  que  PZ',  et  par  conséquent  la  seconde  latitude 
plus  grande  que  la  première. 

Z"  a aussi  un  angle  horaire  Z"PS  > Z'PS  ; le  point  qui  a son  zénit 
en  Z'  est  donc  plus  près  du  méridien,  il  est  plus  oriental. 

Tout  cela  se  rapporte  à ce  que  nous  donnait  la  projection  le  triangle 
SLV,  qui  a pour  côté  la  distance  vraie  SL,  la  somme  des  demi-diamètres 
SV  et  la  parallaxe  VL  = (<sr  — t),  est  le  même  triangle  que  nous  avons 
calculé  dans  la  projection. 

L'angle  SLV'  trouvé  de  la  même  manière,  s'ajoutait  et  se  retranchait 
d'un  autre  angle  pour  calculer  la  longitude  et  la  latitude  ; mais  ensuite 
nous  résolvious  un  triangle  rectangle , au  lieu  qo'ici  nous  résolvons  un 
triangle  obliquangle  I.PZ  ; mais  dans  le  vrai  notre  triangle  EHP  (fig.  66) 
était  obliquangle  aussi  ; nous  ne  l'avions  rendu  rectangle  qu’en  y ajoutant 
le  triangle  rectangle  à peu  près  constant  HPQ. 
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Le  triangle  LZP  donne  ici  cos  PZ  = sin  H = cos  L sin  LZ  sin  LP 
-4-  cos  LZ  cos  LP  = cos  L cos  («■  — tt)  cos  D'  -f-  sin  (<®-  — tt)  sin  D , an 
lieu  que  nous  avions  simplement  sin  H = cos  x cos  I)  ; cos  I)'  diffère 
peu  de  cos  D , sin  ( <nr  — *)  sin  D'  est  un  petit  terme  ; cos  (w  — w)  dif- 
fère peu  de  l'unité,  et  x doit  différer  peu  de  notre  angle  L ; mais  malgré 
ces  petites  différences,  les  deux  méthodes  conduiront  au  même  but; 
nous  n'aurions  qu’à  employer  ZSP , il  nous  donucrait 

cos  PZ  = sin  / = cos  ZSP  sin  ZS  sin  PS  -f-  cos  ZS  cos  PS  = cos  ZSP  sin  D ; 

c'est  la  formule  de  la  projection,  qui  suppose  le  centre  du  soleil  à l'ho- 
rizon, au  lieu  que  nous  y mettons  le  point  du  contact. 

i a3.  A mesure  que  la  lune  approche  de  la  conjonction,  l'angle  LPS 
diminue  , la  distance  LS  diminue.  H peut  arriver  que  la  parallaxe  ho- 
rizontale, même  oblique,  abaisse  trop  la  lune  pour  ne  procurer  qu’un 
contact , et  il  faudra  diminuer  la  distance  au  zénit. 

Les  lignes  du  contact  à l’horizon  recommencent  de  l’autre  côté  de  PS 
après  la  conjonction. 

Tant  qu'on  aura  SL  < («•  — 7 r) , il  faudra  que  les  parallaxes  agissent 
obliquement  : dans  ce  cas,  nous  pourrons  avoir  un  zénit  Z qui  verra 
un  simple  contact  au  lever , et  de  l'autre  côté  de  LS , un  autre  zénit  Z' 
qui  verra  un  contact  au  lever. 

Le  calcul  sera  toujours  le  même  pour  Z',  le  contact  sera  celui  de 
la  fin,  pour  7.  ce  sera  celui  du  commencement  de  l’éclipse. 

Quand  SL  sera  = w — tt  — f—  — f—  r/ , il  faudra  la  parallaxe  toute  entière 
pour  opérer  un  contact;  il  n'y  aura  plus  qu'un  seul  point  de  contact, 
ce  sera  le  dernier  de  tous,  celui  de  la  fin  de  l’éclipse  générale. 

1 i/s.  Quand  la  distance  des  centres  sera  < pour  amener  le 

bord  de  la  lune  en  contact,  il  y aura  deux  moyens,  l’un  de  supposer 
un  zénit  sur  le  prolongement  de  LS  en  dessous , ou  un  zénit  sur  le  pro- 
longement de  SL  en  dessus;  ce  dernier  donnerait  un  contact  de  fin. 

Car,  la  lune  continuant  de  s'avancer  sur  LV,  s'écarterait  de  S plus 
qu'un  changement  de  parallaxe  ne  pourrait  l’en  rapprocher. 

Le  premier  serait  aussi  un  contact  de  fin,  ou  simple  contact , si  LS' 
était  perpendiculaire  à l’orbite  relative  LV,  car  la  parallaxe  ne  chan- 
geant pas  sensiblement  dans  quelques  minutes , le  mouvement  sur  LV 
entraînerait  la  lune  parallèlement  à la  tangente  %u  point  du  contact,  et 
opérerait  une  séparation. 

Lâ 
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La  parallaxe  de  la  hauteur  suffirait  toujours  pour  repousser  la  lune 
de  dessus  le  soleil  ; on  pourra  donc  toujours  supposer  le  zcnit  sur  le 
prolongement  de  LS. 

Le  triangle  LSV  (fîg.  8a)  donne  LV  = LS  VS  — aLS.VS  cos  S, 
ou  (<ar  — 7 r)*  = D*-f-  (J  4-  d)‘  — aD(J~  -f-  d)  cos  A ; D étant  la  distance 
des  ceutres,  A l’angle  au  soleil  et  S = on  aura 

O — 7r)*=D'-{-S*—  aS.D  cos  A=D*4-S*  — aD.S+  4S.Dsiu*iA 
= (S  — D)*-4- 4D.S  sin’-j  A ; donc 

Faisons  tang  x = VD.S , noufr  aurons 

sr  — K = (S  — D)  [i  4.  tang'x]1  = ^=-5. 

S T> 

Il  faudra  donc  pour  qu’un  contact  à l’horizon  soit  possible  que  — — 

ne  soit  pas  >('»■  — 7 r)  ; il  ne  faut  pas  non  plus  que  l’angle  A = LSV 
soit  trop  petit. 

~ . . IV  + S’  — (■»— tt)>  , (D  + SV  — (»  — w)* 

Cos  A = , donc  1 4-  cos  A = ^ >- 

1 • ■ * a (D  4 S 4"  7 — t)  (D  -f-  S — tr  4 7) 

ou  bien  cos‘  j A = — - — — ^ -H— 

ia5.  Au  lieu  de  supposer  les  trois  côtés  connus,  je  puis  prendre  la 
distance  et  la  demi-somme  des  diamètres  et  l’angle  formé  par  les  deux 
lignes,  l’on  en  conclurait  le  troisième  côté  et  l’angle  que  ce  côté  , c’est- 
à-dire  la  parallaxe  de  hauteur,  forme  avec  LP;  alors  j’aurais  PLZ,  LZ 
et  LP.  Je  pourrais  supposer  l’un  de  ces  angles  L ou  V de  90*. 

Nous  avons  donné  les  moyens  de  déterminer  par  points  la  courbe 
de  contact,  celle  de  centralité  ne  nous  donnera  pas  plus  de  peine. 

ja6.  Pour  que  l’éclipse  soit  centrale,  il  faut  que  la  parallaxe  porte 
le  centre  de  la  lune  sur  celui  du  soleil , et  que  par  conséquent  la  pa- 
rallaxe soit  égale  à la  distance  vraie  des  centres.  Il  faut  donc  que 

SL=^(>sr — 7r)  siuSZ(Gg.8i),  ou  que  sin SZ  = alors  le  triangle 
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cos  PZ  = cos  S sin  PS  sin  ZS  + cos  PS  cos  ZS , 
sin  latitude  — : cos  S cos  D sin  ZS  -+-  sin  D cos  ZS, 

cot  ZPS  = co8P-co-tyg-^  _ sin  D coung  S. 

stQ  a 

Ces  formules  sont  générales,  et  ne  donnent  jamais  le  moindre  em- 
barras. 

Le  centre  de  la  lune  étant  sur  le  centre  du  soleil , si  le  diamètre  de 
la  lune  est  égal  au  diamètre  du  soleil,  l'éclipse  sera  totale,  mais  pour 
un  seul  instant. 

Si  le  demi-diamètre  de  la  lune  est  plus  grand  que  celui  du  soleil , il 
y aura  demeure  dans  l’ombre,  et  il  ne  sera  pas  nécessaire  que  la  paral- 
laxe de  hauteur  soit  si  forte  pour  que  la  lune  , couvre  le  soleil  entier; 

on  pourra  faire  sin  ZS  x?  — ^ reste,  le  calcul  sera  le  même. 

Si  le  soleil  au  contraire  est  plus  grand  que  la  lune,  (d — J')  sera 

une  quantité  négative  , et  l’équation  6in  ZS  = ^ v donnera  les 

contacts  intérieurs. 

Si  l’on  veut , au  lieu  d'une  éclipse  centrale  ou  d’un  contact  intérieur, 
une  éclipse  de  n doigts,  on  fera 

SL  —(■»•  — v)  sin  ZS  — («f-f-  — g <f  = d + ^ — g — ) <f; 

SL — fdq — g — 

SLs=(d-{ — tf)  = (tr  — ■*)  sin  ZS , ou  sin  ZS  = m — „ • 

On  aura  PZ,  ZPS,  comme  ci-dessus,  et  l'éclipse  sera  telle  qu’on 
voudra. 

ray.  On  voit  que  la  parallaxe  de  hauteur,  qui  est  toujours  un  petit 
angle , sert  à trouver  la  distance  au  zénit  qui  est  souvent  très-grande  : 
on  ne  peut  donc  espérer  une  exactitude  bien  grande  dans  la  position 
du  lieu  qui  verra  la  phase  demandée,  mais  cet  inconvénient  tient  à 
la  nature  du  problème  ; il  est  le  même  dans  toutes  les  méthodes.  Au 
contraire  quand  le  lieu  est  donné , on  calcule  les  parallaxes  avec  toute 
l’exactitude  désirable , ainsi  que  les  phases  ; mais  la  recherche  du  lieu 
n’est  que  préparatoire  pour  connaître  celui ‘qui  mérite  un  calcul. 
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128.  On  volt  avec  quelle  facilité  cette  méthode  indique  tout  ce  qui 
est  à faire  pour  la  solution  des  diflcrens  problèmes;  elle  suppose,  il 
est  vrai,  comme  la  méthode  des  projections,  que  la  terre  est  sphérique, 
et  que  la  parallaxe  horizontale  est  la  même  par  toute  la  terre;  mais 
il  est  bien  plus  aisé  de  corriger  cette  erreur  dans  notre  méthode  que 
dans  celle  des  projections.  Déterminez  d'abord  ZS  et  PS  dans  l'hypo- 
thèse sphérique,  vous  aurez  la  latitude  assez  approchée  pour  connaître 
la  parallaxe  horizontale  qu'il  convient  d'employer,  et  l’augmentation  du 
demi-diamètre  de  la  lune  qui  convient  à la  distance  au  zc’nit. 

Avec  ces  élémens  corrigés , vous  recommencerez  le  calcul  de  la  dis- 
tance de  la  lune  au  zénit  et  celui  de  la  latitude;  vous  ajouterez  à cette 
latitude  l'angle  de  la  verticale  avec  le  rayon  de  la  terre  : quant  au  calcul 
de  l'angle  horaire  du  lieu  que  vous  garderez  pour  le  dernier,  il  n'éprou- 
vera aucun  changement. 

iag.  L’orbite  relative  n’est  pas  indispensable  dans  cette  méthode  , 
puisque  pour  un  instant  donné  on  peut  calculer  la  distance  vraie  des 
centres,  et  les  angles  que  fait  cette  distance  avec  le  cercle  de  déclinaison 
de  la  lune  et  celui  du  soleil,  et  qu’on  peut,  si  l’on  a beaucoup  de  cal- 
culs à faire , préparer  d’avance  une  table  où  l'on  prendra  ces  distances  - 
et  les  angles  avec  exactitude  et  facilité.  Mais  rien  n’empêche  de  faire 
une  figure  de  l'orbite  apparente,  et  de  l’employer,  au  lieu  du  triangle 
sphérique , à connaître  les  angles  et  les  distances. 

L'orbite  apparente  pourra  guider  dans  les  suppositions  qu’on  fera  pour 
avoir  les  contacts  ; on  pourra  faire  que  l'un  des  côtés  du  petit  triangle 
rectiligne , entre  les  lieux  vrais  du  soleil , de  la  lune  et  le  lieu  apparent 
de  la  lune , soit  perpendiculaire  à l'orbite  apparente,  et  si  ce  côté  per- 
pendiculaire est  la  demi-somme  des  diamètres , on  aura  la  ligne  des 
contacts,  qui  est  aussi  celle  des  milieux,  c’est-à-dire,  la  ligne  des  lieux 
qui  ne  voient  qu’un  contact  pour  plus  grande  phase. 

i3o.  A la  vérité,  il  n’est  pas  très-rigoureux  de  dire  que  le  contact,' 
ainsi  déterminé , ne  soit  pas  quelquefois  précédé  ou  suivi  d’une  petite 
éclipse;  mais  peu  importe,  puisque  le  problème  est  inutile  en  soi,  et 
qu’il  a d'ailleurs  bien  d'autres  incertitudes  qui  tiennent  aux  élémens 
lunaires,  et  surtout  à la  connaissance  des  positions  géographiques  ; qu’im- 
porte de  connaître  avec  la  dernière  précision  la  longitude  et  la  latitude 
géographiques  du  point  qui  verra  la  phase  calculée , si  l'on  ne  connaît 
pas  quelle  ville  ou  quel  lieu  de  la  terre  a précisément  la  position  donnée 
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par  la  solution  rigoureuse.  L'erreur  tant  reprochée  aux  astronomes  par 
Duséiour , n'est  ici  d’aucune  conséquence , et  les  méthodes  pénibles 
qu’il  nous  a données  pour  éviter  cette  erreur,  sont  restées  et  resteront 
sans  application  réelle. 

On  n'a  aucun  intérêt  d’aller  se  placer  sur  la  ligne  rigoureuse  des  con- 
tacts j car  on  n’y  aurait  aucune  observation  à faire. 

On  n’a  aucun  intérêt  à connaître  dans  quel  lieu  l'éclipse  sera  très- 
petite;  on  ne  peut  avoir  besoin  que  de  connaître  les  lieux  où  l’éclipse 
sera  annulaire  ou  totale,  et  la  méthode  les  donne  avec  exactitude. 

i3i.  La  formation  et  la  rupture  de  l'anneau  peuvent  fournir  des  ré- 
sultats curieux  pour  la  grandeur  des  diamètres , l’inflexion  et  l’irradiation. 
Mais  quand  on  connaît  les  lieux  où  l’éclipse  sera  centrale,  la  difficulté 
est  souvent  de  s’y  transporter  ; aussi  le  plus  souvent  arrive-t-il  qu’on 
attend  l’occasion,  on  en  proGte  comme  on  peut,  et  jusqu’ici  on  n’en 
a encore  tiré  rien  d'extrêmement  important,  ni  même  de  très-sùr. 


i32.  Nous  aurions  pu  ci-dessus  (rai  etsuiv.)  donner  plus  de  dévelop- 
pement aux  suppositions  sur  le  lieu  de  la  lune  par  rapport  au  cercle 
de  déclinaison  du  soleil  ; à la  conjonction , la  distance  des  centres  sera 
* la  différence  SL  de  déclinaison  (flg-  8a)  entre  le  soleil  et  la  lune. 
Pour  réduire  la  distance  SL  à la  somme  des  demi-diamètres , ce  qui 
donnerait  un  contact,  ou,  pour  réduire  cette  distance  à rien,  ce  qui 
donnerait  une  éclipse  ceulrale  ; nous  supposerons  sur  SP  un  zénit  Z 
qui  donnera  la  parallaxe  requise  (<»• — tt)  sinLZ=SL,  Ou  = SL— (tf -f-  <f). 


d’où  sinLZ 


ou 


SL-jt  + d) 

'V  TT 


L'angle  horaire  serait  nul,  et  le  lieu  aurait  le  contact,  ou  l'éclipse 
centrale  au  méridien;  le  zénit  7.  sera  sur  SP  ou  sur  son  prolongement 
par-delà  P,  ou  sur  le  prolongement  au-dessous  de  SP  (6g.  83). 


1 33.  Après  la  conjonction , I,  est  passé  de  l’autre  côté  de  SP  ; on 
placera  le  zénit  sur  le  prolongement  de  SL,  du  côté  de  L , ou  du  côté 
de  S,  selon  la  distance  et  la  phase  qu’on  choisira. 

Ce  prolongement  donnera  toujours  une  phase , mais  elle  n'aura  pas 
toujours  lieu  à l’horizon.  Si  on  veut  l’avoir  à l'horizon,  on  inclinera  sur 
SL  la  distance  LZ  de  la  lune  au  zénit  ; on  retrouvera  le  triangle  LSV 
dont  les  trois  côtés  LS  = distance,  LV  = («-  — yr),  SV=(J'-f-</) 
sont  donnés  ; on  en  déduira  SLV  s OLZ,  : on  connaît  PI, O , on  aura 
PLZ  = PI.O — OLZ  ; on  calculera  l’angle  PZL  et  le  côté  PT,,  comme 
ci-dessus  ( lai  et  suiv.  ). 
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1 34-  On  connaît  l'angle  horaire  du  lieu  LPZ  pour  la  lune  ; on  conualt 
LPS;  on  connaît  donc  ZPS  angle  horaire  du  soleil  dans  le  lien:  on 
connaît  ce  même  angle , à Paris , par  le  tenu  du  calcul  ; on  a donc  la 
différence  des  me'ridiens,  qui  est  la  somme  des  angles  horaires,  si  l'heure 
appartient  au  matin  à Paris,  et  au  soir  dans  le  lieu  ; ce  serait  la  diffé- 
rence, s’il  était  matin  dans  les  deux  lieux,  ou  soir  dans  tous  les  deux. 

Au  lieu  de  prendre  LV  = (<ar  — tt),  on  peut  laisser  LV  indéterminé 
d’abord,  et  choisir  l’inclinaison  OLZ  sur  SLO,  on  aurait  par  là  SLV; 
on  aurait  trois  connues  ; on  en  déduirait  le  reste  du  triangle  : on  pourrait 
choisir  un  des  deux  autres  angles. 

Si  l'angle  supposé  donnait  SV>  ('W  — 7r) , la  supposition  serait  inad- 
missible. Si  LV  = (<tr — 7 r),  il  faudra  employer  la  parallaxe  horizontale; 
si  LV  < («■  — tt)  , on  emploierait  une  parallaxe  de  hauteur. 


i35.  On  aura  toujours  un  contact;  veut-on  que  ce  contact  soit  en 
même  tems  la  plus  grande  phase  ou  le  milieu  de  l’éclipse,  il  faut  recourir 
aux  méthodes  de  maximis  et  minimis , ainsi  que  l’a  fait  Duséjour;  mais 
voici  un  moyen  plus  facile  et  suffisamment  exact. 

Pour  avoir-  le  point  qui  voit  un  simple  contact  pour  plus  grande 
phase , cherchez  la  parallaxe  oblique  qui  amène  la  lune  de  L en  V sur 
la  ligne  S m de  plus  courte  distance  (fig.  83);  ensorte  que  VS  soit 
c=  <r  = j somme  des  diamètres.  Vous  aurez  pour  l’instant  un  simple 
contact  ; l’instant  d’après  la  parallaxe , LV  sera  la  même  sensiblement  ; 
mais  la  lune  s’avançant  de  L vers  m sur  son  orbite  relative , le  bord 
de  la  lune  ne  fera  que  glisser  en  a sur  le  bord  du  soleil,  dont  il  se 
séparera  aussitôt. 

Or  le  triangle  PSL  vous  donne  SL  distance  vraie  des  centres.  Vous 
avez  SV  = <r , l’angle  LS  m = LSP  — mSP  = LSP  — ( I •+-  p)  = (S  — l') 
|'  — I p étant  l’inclinaison  de  la  plus  courte  distance  avec  le  cercle 
déclinaison  *, 


,,  mouvement  relatif  en  déclinaison  o«  //>  ecu 

‘““S  1 — mouvement  relatif  en  asc.  dr.  cosO  “ 30  44  30  » 

mh  Sm  tang  LS/n  = tlD  cos  1'  tang(S  — 1'); 

rfDcos  I'—  r 


, mV  Sm—  v 

tangmLV  = — y-  = 


LV  = 


mL  «tucus r tang(S— 1')  dDcos l'tangCS— 1')"  * ^ » 

ml.  <?Dcosl'taog(S  — 1') 

cot  mLY  cos  mLV 


• 00 
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Prolongez  VL  en  Z,  zénit  du  lieu  cherché,  et  menez  l'arc  PZ, 
OLZ  — mLV,  mLS  = 90”  — LS/n  , 

Z LP  = 1801  — OLZ  — PLm  = 180*  — mLV  — (PLS  — /nLS) 
=2  180*  — mLV  — PLS  -f-  90*  — LSm 
= a7o"  — mLV  — PLS  — LSP  + PSm 
= a7o”  — S — L + I'  — mLV (3) 


Mais  LV  = (&■  — t)  sinZV,  d’où 


sin  ZV  = 


I.V 

(»—») 


JPco»r  tang  (S — I') 
(•»  — t)  CM  mLV 


(4) 


cos  PZ  = cosZLP  siuPL  sinZL-f-cosPL  cosZL  ; ZL=(ZV — LV)  (5) 


cot  ZPL  = ‘-"^zl}pZL  — cos  PL  cotZLP (6) 

ZPS  = ZPL  -1-  LPS  = angle  horaire  du  lieu (7) 


Vous  aurez  donc  la  longitude  et  la  latitude  du  lieu , et  la  solution  ra- 
menée à nos  formules  générales , ne  dépend  plus  que  de  sept  équations 
très-simples  dont  les  quatre  premières  seulement  sont  propres  à ce 
problème. 


1S6.  Si  LV'  ne  surpasse  pas  (<tr  — it),  tous  aurez  un  contact  en  b 
au  bord  austral,  mais  vous  aurez  alors 


tang  mLV'  = 


Sm  -4-  c 

Sm  tang  (S  — I7) 


rfD  eo»I'  -p  r 
~~  dD  cosl'  tang  (S  — I') 


Vous  aurez  encore  OLZ  = mLV' 
et  Z'LP  = a7o-  — S — L -f-  P — mLV'. 

En  général  LV  ne  peut  surpasser  («•  — -*)  , 

LV  = mL  -f-  mV  = SL  — Sm  •+-  mV  = E*  — t*  -f-  (»  — 
s=  E*  — a*  ■+■  i‘  -1-  ir*  — ata  = E*  -f-  e*  — a ierf 
on  aura  donc  à la  limite 


«O* 


(w  — «■)*  = E * + e*  — a«r 

(*r  — *)'  — a*  -f-  atr  = E‘  = SL,', 

SL  = (<ar  — t -f-  a-)  (•»■  — K — tr)  -f-  ans  : 
c'est  U limite  que  ne  peut  passer  SL  pour  une  plus  grande  phase  donnée 
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par  9,  et  qui  sera  un  simple  contact,  si  a = ) somme  des  diamètres. 
Ce  sera  une  phase  quelconque,  si  l'on  diminue  a du  nombre  de  doigts 
qu’on  voudra. 

J’appelle  E la  distance  vraie  des  centres,  e la  plus  courte  distance 
vraie  = <iD  cos  I'  = 3g'  a3",  dans  l’éclipse  de  17G4. 

Pour  la  même  phase  à l’autre  bord , on  changera  le  signe  de  <r. 

137.  mVL  = go*  — niLV  est  l’angle  que  fait  la  parallaxe  LV  avec 
la  perpendiculaire  à l’orbite  relative  : c’est  l’angle  que  Duséjour  prend 
pour  donnée.  Nous  pourrions  faire  de  même,  et  nous  aurions 

mL  = mVtangmVL  “ mV 


et  VL  = ■ 


cosroVE  * 

mL  est  la  distance  au  milieu  de  l’éclipse  qui  donne  tout  le  reste. 

Pour  le  point  m de  l’orbite  relative,  il  est  évident  que  mVL=rgo*, 
mVL  = 180”,  et  la  plus  plus  grande  phase  a lieu  dans  la  perpendiculaire 
à l’orbite  relative. 

Pour  un  point  L quelconque  autre  que  m , mLV'  sera  aigu , mais 
assez  grand , parce  que  mV'  est  considérable  : Mais  m LV  sera  petit  ; 
il  sera  nul , si  Sm  ==  a ; il  sera  négatif,  si  9 > A cos  I ou  S m;  V serait 
alors  sur  le  prolongement  de  S m,  au-dessus  de  l’orbite. 

Après  le  milieu  et  avant  la  conjonction  en  ascension  droite,  c’est- 
à-dire  sur  l’arc  mu  , on  aura  mL  = Sm  tang(I'  — S)  (lig.  84), 

ZLP  = 270*  4.  S -f-  L — I'  — mLV;  ZPS  = ZPL  — LPS  ; 
le  zénit  Z sera  à droite  de  PL  si  ZLP  est  positif,  à gauche  siZLP<36o”. 

Après  la  conjonction  (fig.  85),  mL  s=  Sm  tang  ( I'  S) , 

ZLP  — 270'  — S — L — I'  — mLV, 

ZPS  = ZPL-f-  LPS. 

Une  figure  facile  à construire  guidera  le  calculateur;  on  pourrait 
disposer  les  formules  de  manière  à rendre  la  figure  inutile,  mais  en 
voilà  trop  sur  un  problème  de  pure  curiosité. 

Vitesse  de  l'ombre  sur  la  Terre. 

i38.  Calculez  le  lieu  qui  voit  l’éclipse  centrale  ponr  deux  iristans 
éloignés  de  10'  de  tems  : quand  vous  aurez  leurs  longitudes  et  leurs 
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latitudes,  dans  le  triangle  PLV  (fig.  80),  vous  aurez 
cosLV=cosPcosHcosH'+sinHsinH'=cos(H — H') — acosIIcosH'sin'jP, 


ou 


ou 


i — a siu*  ;LV  = i — asin*i(H— H') — a cos  H cos  H'sin*iP, 


sin'iLV  = sin’ 


(H— -H')[« 


cos  H co»  I r* in*  j P*"l 

H'rJ' 


sin  ; P \/  co»  li  cos  H' 

et  en  supposant  tang y — — j — > on  aura 


sin  j LV  = 


sj0i(H_tr) 

co>y 


» 


LV  sera  la  vitesse  de  l'ombre  en  10'  de  tems. 

Quant  à la  ligure  de  l’ombre  pour  un  moment  donné,  on  ne  pourrait 
la  déterminer  qu'en  cherchant  tous  les  lieux  qui  voient  un  simple  contact 
à un  instant  donne  de  l’éclipse  centrale,  en  amenant  par  des  parallaxes 
obliques  la  lune  en  contact  avec  tous  les  points  du  disque  solaire.  Le 
calcul  se  ferait  par  les  méthodes  expliquées  ci-dessus  : il  serait  fort  aisé, 
niais  fort  long  et  tout  aussi  inutile. 


i3g.  Celle  méthode  de  calculer  les  circonstances  de  l’éclipse  générale 
est  la  plus  facile  à entendre  et  à pratiquer , mais  elle  se  compose  encore  de 
tant  de  calculs  divers,  qu’il  ne  sera  pas  inutile  d’en  ofTrir  un  exemple. 
Nous  choisirons  l’éclipse  de  1764,  déjà  calculée  par  Lalande  et  Duséjour, 
pour  qu’on  puisse  mieux  comparer  les  méthodes  et  les  résultats. 

Ëlèmens  tirés  des  Tables. 


Tems  vrai 

à Paris. 

Aac.dr.  Qz=\. 

Décl.  G— D. 

Atc.dr.  (£=A'. 

Décl.<£=D'. 

<9 — 7T 

d 

8*  matin. 
9 

10 

u*5'a4* 

4°  4$'  »8'  b 

47.  a6 

48  -»4 

9’49'>4‘ 
io.i3.34 
■0.41 .55 

^49'  44' B 
5.i8.  0 

54' a"  5 

a,2 

i,5 

i4'47*5 

‘4-47.3 

‘4-47.2 

il 

0 

1 soir. 

m 

4g.  aa 

50. ao 

51.  18 

11.  8.18 

1 1 .34.40 

1a.  1 . 4 

5.3a.  8 

5.48. 16 

6.  o.»4 

1447,1 
1 4-48,9 
■4-46.8 

Ce»  élémens  ne  sont  pas  tous  également  conformes  à nos  nouvelles 

tables, 
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tables,  mais  la  différence  est  de  peu  d’importance;  il  ne  s’agit  que  de 
montrer  la  marche  des  calculs.  Par  une  interpolation  facile , on  trou- 
vera ces  diverses  quantités  pour  tous  les  iustans  de  io  eu  10',  depuis 
71’  du  matin  jusqu'à  i5h  ao'. 

On  en  déduira  pour  chaque  instant  = — A\.)  et  (I)'  — D). 

Soient  L et  S les  angles  à la  lune  et  au  soleil  dans  le  triangle  sphé- 
rique PLS , l’angle  P au  pôle  de  l’équateur  sera  P = </yfi. 

Mo.  Les  analogies  de  Népcr  donneront 

sini(D'— D cot£P J (D'  — D) 

co»  J (D  + D)  ;P  co»  i (U'  + U)  » 

co»  J (D'  — D)  cot  J P 
aini(D'+D)  * 

COsDsinrf/ll  . ..  . * , 

r— y = sm  distance  vraie  des  centres. 

un  L 

On  formera  de  cette  manière  le  tableau  suivant,  n*  î. 

On  y remarquera  que  les  angles  S au  soleil,  obtus  au  commence- 
ment , vont  toujours  en  diminuant  jusqu'à  la  conjonction  où  S = o , 
cl  qu’ensuite  ayant  changé  de  signe , ils  vont  en  augmentant  jusqu'à  la  fin. 

Les  angles  L au  centre  de  la  lune,  qui  d’abord  sont  peu  diflférens 
de  go’,  vont  en  augmentant,  jusqu’à  la  conjonction  où  L=i8o’,  et 
ensuite  ils  vont  en  diminuant  jusqu’à  la  fin. 

La  parallaxe  de  la  lune , ou  plutôt  la  différence  p — (••a r — ir)  des 
parallaxes  horizontales,  va  toujours  en  diminuant. 

La  construction  de  ce  tableau  est  facile , les  calculs  se  vérifient  les  uns 
parles  autres;  ils  dispenseront  de  calculer  l’orbite  apparente,  et  ils 
abrégeront  considérablement  les  opérations  subséquentes. 

Mi.  Soit  er  = £ + d = j somme  des  diamètres  vrais  de  la  lune  et 
du  soleil,  E la  distance  vraie  des  centres. 

ff'  = 7 diamètre  O + i diamètre  C H-  augmentation  à raison  de  la 
distance  au  zénit. 

Si„N=(5=i> 

Vous  calculez  d’abord  sio  X = ^ , cette  valeur  approchée  de 

la  distance  N au  zénit,  fait  trouver  l’augmentation  du  demi-diamètre, 
et  l’on  recommence  le  calcul  de  sinN. 


tangi(L—S)  = 
tangi(L-f-S)  = 
sin  LS  = 


3. 


4î) 
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Alors  on  a ZS  — N -+■  / = N -f-  i5'  57", 

si  n FI  = cos  D sin  ZS  cos  S -f-  sin  D cos  ZS  , 

. rj  «g  CM  D COt  ZS  • ..  a 

cot  ZPS  = ! — = sin  D col  S. 

un  S 

II  est  la  hauteur  du  pôle  du  lieu  qui  verra  un  simple  contact , 

— heure  du  calcul)  ==  angle  horaire  de  Paris  = P, 

P — ^7 (ZPS)  = longitude  orientale  du  lieu  en  teins,  . 

P — ZPS  — longitude  orientale  du  lieu  en  degrés. 

Ces  longitudes  seront  comptées  du  méridien  de  Paris.  Avec  ces  for- 
mules , vous  formerez  le  tableau  n'  a , qui  indique  tous  les  lieux  qui 
auront  un  simple  contact  dans  le  vertical  ; tout  l'effet  de  la  parallaxe 
ira  eu  diminution  de  la  distance  des  centres. 

i4a-  Avant  la  conjonction , le  contact  sera  celui  du  commencement  de 
l’éclipse;  après  la  conjonction,  il  sera  celui  de  la  lin.  Mais,  en  tout,  ces 
pays  n’auront  qu'une  éclipse  fort  petite  ou  nulle. 

La  latitude  du  lieu  sera  boréale  ou  australe,  selon  que  sin II  se  trou- 
vera positif  ou  négatif. 

Après  midi,  (P)  = heure  du  calcul,  P change  de  signe, 

— P — ZPS  — longitude  , 
et  la  longitude  est  occidentale. 

Après  la  conjonction,  c’est  ZPS  qui  change  de  signe,  comme  dA l. 

t43.  Dans  les  calculs  précédons,  où  nous  voulions  un  simple  contact , 
nous  n'avons  employé  que  la  parallaxe  qui  suffisait  : mais  la  parallaxe 
horizontale  donnerait  une  éclipse  =r  p -f- <r  — «f  ; nous  aurions 
Z'S  = 90*  -f-  i5' 57"  — (p- l-e'),  Z'S  différerait  très-peu  de  90”,  et 
le  bord  inférieur  de  la  luue  serait  à go*  dist.  zénit  : 

sin  II  = cos  D cos  S sin  Z'S  -f-  sin  D cos  Z'S , 

a ry  mn  COâ  D COt  Z S • tv  . p 

cot  Z PS  = r-a sm  D cot  S. 

un  S 

CosD,  cosS,  sinD,  sin  S,  sinD  cot  S sont  les  mêmes  que  dans 
les  calculs  précédens  ; l’angle  horaire  est  anssi  le  meme , ainsi  que  la 
formule  de  longitude. 

C’est  ainsi  que  s’est  formé  le  tableau  n*  3,  qui  donne  la  quantité 
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d'éclipse  produite  par  la  parallaxe  horizontale  du  bord  inférieur  de  la 
lune  à l'horizon. 

E — p = distance  apparente  des  centres;  éclipse  = 7 — (E — p) — 
<r  -f-  (p  — E).  Si  /?  > E , p — E = distance  apparente  des  centres  , 
cclipse  = o-  — ( p — E).  Dans  aucun  cas,  l'éclipse  ne  peut  surpasser 
3 d,  si  />  </;  ou  atT,  si 

144.  Les  points  correspondans  de  ces  deux  tableaux,  c'est-à-dire  ceux 
qui  se  rapporteront  à la  meme  heure  pour  Paris,  sont  dans  un  même 
vertical , dans  un  même  grand  cercle  du  globe  terrestre  : avec  ces  deux 
points,  il  ne  sera  pas  diflicile  de  décrire  l'arc  de  grand  cercle  qui  les 
unit,  et  de  connaître  tous  les  pays  qui,  au  même  instant  physique, 
ont  l'éclipse  de  différente  grandeur  depuis  le  simple  coutact  jusqu’à 
l’éclipse  marquée  dans  la  dernière  colonne  du  second  tableau. 

145.  Les  lieux  marqués  dans  le  tableau  n*  4 , sont  encore  situés  dans 
le  même  grand  cercle.  Ces  lieux  voient  l’éclipse  centrale.  On  voit  qu’elle 
commeuce  àg'’  to',  au  même  instant  où  l’éclipse  commence  à être  australe 
dans  le  tableau  n*  S;  elle  finit  à 1 1 k 4°'»  quand  l’éclipse  est  à-la-fois 
boréale  et  australe , et  va  redevenir  boréale  dans  le  troisième  tableau. 

Pour  calculer  cette  colonue,  la  formule  sera  pour  la  distance  du  Q 

g 

au  zénit,  sinZS=  — . 

Le  reste  est  de  même  que  dans  les  calculs  préce’dens;  on  y prend 
encore  cosD,  cos  S,  sinD,  ^2,  et  l’angle  horaire  de  Paris. 

Ces  trois  premiers  tableaux  donneraient  déjà  une  idée  suffisante  des 
pays  qui  verront  l’éclipse.  Si  l’on  veut  joindre  la  bordure  à ce  tableau, 
on  calculera  les  lignes  de  simple  contact  à l’horizon  que  présentent  le» 
tableaux  n°’  5 et  6.  On  y emploie  les  formules  des  articles  lai,  12a  et  1 55. 

146  Donnons  un  exemple  numérique  de  tous  ces  calculs  pour  un 
meme  instant,  et  choisissons  iob  40'  tems  de  Paris. 


Pour  ce  moment , le  tableau  n*  1 donne 

D = 4' 49'  a"  S=  i7*ia'i3"  E = o*4o't3" 

D'=  5.37.37  L = 162.46.13  P—  o.54.  1 

zbft=  0.11.57  <r=o.  30.44 

J’en  conclus  la  distance  des  bords  E — a =0.  9.2g 
augmentation  du  demi-diara.  (T a = — 14 


E — 7'  = 
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La  distance  vraie  des  bords  E — <s  prouve  qu'il  suffira  d'une  pa- 
rallaxe de  9'  39"  pour  amener  un  contact.  Or,  par  la  table  des  pa- 
rallaxes de  hauteur  qu’on  trouve  dans  beaucoup  de  livres , et  no- 
tamment dans  les  tables  de  Callet , je  vois  que  quand  la  parallaxe 
horizontale  est  de  54',  c'est  à 10*  de  distance  au  zénit  que  la  parallaxe 
se  réduit  à 9'  i.  Je  vois  dans  les  Tables  astronomiques , que  l’augmen- 
tation du  demi-diamètre  pour  la  parallaxe  54'  est  de  14"  à 10*  du  zénit; 
ainsi  la  demi-somme  <r  des  diamètres  sera  augmentée  de  i4"»  E — <t 
sera  diminuée  d’autant,  et  nous  aurons  E — a'  = 9'  i5". 

Si  l’on  n'a  pas  la  table  des  parallaxes  de  hauteur  , on  calculera 
sin  ZS  = - , qU;  donnera  la  valeur  approchée  suffisamment  pour 

trouver  l'augmentation 

log  E — a'  — 9'  1 5” 

C .p  = 54'.  1 . 

sincr  = 9*  5i  .37. 

J'  = i5.57 

jc  + J ^=ZS  = 10.  7.54 

On  n’a  pas  besoin  d'être  scrupuleux  sur  les  secondes  de  l'arc  ZS. 


cos  D. . . . 

9-99*40 

sin  D. . . . 

8.93416 

cos  S . . . . 

9.9801a 

cos  7.S .... 

9.99518 

siu  ZS  . . . . 

9.34506 

0 . 08367 

8.91754 

9.32364. . . 

. 0.16736 

sin  H = >4* 

28'  45"B  . . . 

à 

. o.a5oo3 

9-59799 

La  latitude  est  donc  14*  a8'  45"  boréale  : 

cos  D. . . . 

9- 99846 

— sinD  — 

8.92416 

C. sin  S ... . 

0 . 53905 

cot  S -f- 

0.50917 

col  ZS . . . . 

0.7481a  — 

0.27125. . — 

9.43333 

1 .a75C3  -J- 

18.86800 

cotZPS  -f-  1.26941  ■+■  18.59068 

ZPS  = 3*  4’  4a" 

A ioh  4°  l'angle  de  Paris  est  ih  30'  = 20 
Longitude  orientale  = P — ZPS  s=  16. 55. 18. 


3.74439 

6.4893a 

9.23361 
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Ainsi  le  lieu  qui  verra  un  simple  contact  à ioh  4<>'  tems  de  Paris  , 
est  par  14*  28'  4®’'  de  latitude  boréale,  et  16*  55'  18"  à l'orient  de 
Paris.  11  verra  le  soleil  à io*  7'  34"  de  son  zcnit.  Son  angle  horaire 
sera  3*  4'  43"==°u  ,a'  l&"  4®"»  d comptera  nh  47'  41"  >a'"  du  malin. 
Il  sera  sur  la  côte  d’Afrique,  non  loin  du  Cap-Verd. 

147.  Cherchons  pour  le  même  instant  le  lieu  qui  verra  le  milieu  de 
l’éclipse,  le  bord  de  la  lune  paraissant  à 90*  du  zénit  : 

E = o’4or  i3" 

90“  -f-  <f  = 90.15.57 


90*  — E — }—  = 90.56. 10 

p -|-  er  = 1 .24.48 


Distance  O au  zénit. ..  Z'S  = 89.31.35 

cosDcosS....  9.97858 
sin  Z'S 9-99999 

o-95i85 


sinD 8.93416 

cos  Z'S...  7.91983 


9.97857 
sin  H = 73“  16'  5o"B 


0.00070....  6.84399 
o.95i85 

0.95355  9.97889 


cosD 


mi  5 

cos  Z'S 7.91985 

0.03801  8.44786 


0.53751  — sinDcotS=—  0.37135 
-f-  0.03801 


cotZPS  = — 0.34333 
log  cot  ZPS  — 9.38G03 


ZPS  = 
P = 

Longitude  occidentale  = P — ZPS  = 


1 o3*  4©'  14" 
30.  o.  o 

83.4o.i4 


La  latitude  du  lieu  sera  donc...  73“  16' 5o"  boréale. 

La  longitude  sera  de 83. 40- >4  à l’occident. 

Son  angle  horaire  sera  de 6. 54. 4°  -56'". 

Il  comptera 3.  5.19.  4 du  matin. 

tr  = 3o'  44'' 
p — E z=  13.48 

Quantité  de  l’éclipse....  = 16. 56  australe. 
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IL  est  aisé  de  voir  que  <r  + (p  — E)  serait  one  quantité  beaucoup 
trop  grande;  on  prend  donc  a — ( p — E)  pour  la  quantité  de  l'éclipse. 
Ce  lieu  est  chez  les  Samoièdes,  non  loin  du  Jénisea. 

148.  Menez  un  arc  de  grand  cercle  par  les  deux  lieux,  et  vous  verrez 
déjà  que  l'éclipse  est  visible  sur  les  côtes  occidentales  de  l'Afrique, 
de  l'Europe  et  daus  le  nord  de  l'Asie,  et  qu'elle  doit  être  centrale  en 
quelque  point  de  l'Europe. 

Pour  trouver  ce  point , il  faut  faire  la  parallaxe  de  hauteur  = E ; 


E = 

4o'  i3"....  3.38a56 

C.p  = 

54*  1 6.48932 

sin  Z,S  = 48* 

7'  7"....  9.87188 

cos  D cos  S...  9.97858 

sinl) 8.92416 

sinZ,S. . . 9.87188 

cos  ZS  . . . 9.82451 

0.70870  9-85o46 

o.o56o6,  8.74867 

0.70870 

sin  H ss=  49*  53'  io"B... 

0.76476. . -9,88355 

o.5375i — siul)colS  = — 0.27123 

610  6 ' ' 

c°tZ,„S 9.95263 

-f-  5 . 02093 

5.02093 0. 48oi4cotZPSo. 45929. . 2.74970 

ZPS  = 19*59'  5 

" ih  19'  56"  20'" 

P = 20 

heure  du  lieu. 

Longit.  orientale  = P — ZPS  = 0.  o.55 

10.40.  3.40 

On  voit  que  ce  lieu  est  i*  5'  au  nord  de  Paris.  Il  verra  le  centre  du  soleil 
et  celui  de  la  lune  à 48*  7',  du  zénit  : à cette  distance  l'augmentation  du 
demi-diamètre  est  de  9";  le  demi-diamètre  augmenté  sera  de  14'  56"; 
celui  du  soleil  i5'  37".  On  verra  autour  de  la  lune  une  couronne  lu- 
mineuse de  61"  de  largeur. 

Avec  une  parallaxe  plus  grande  de  61",  au  lieu  d'uue  éclipse  cen- 
trale, on  aurait  un  contact  dans  la  partie  inférieure  et  intérieure  du 
disque  solaire. 

149.  Nous  pouvons  supposer  que  l'augmentation  du  demi-diamètre 
de  la  lune  sera  la  même  ; en  effet  la  distance  au  zénit  ne  changera  que 
de  1*  36',  et  l’augmentation  que  d’un  tiers  de  seconde. 
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Soit  donc  la  parallaxe 59'  ia"........  3.S7144 

compl.  54.  1 6.4893a 

lia  Z„S  = 46*  3o'4o'' 9.86076 

cosDcosS....  9.97858  sinD 8.9x416 

sin  Z„S ....  9 . 86076  cos  ZJ(S 9 . 83759 


9.83934  0.05778....  8.76175 

0.69078 

sinH  = 48*a8'  o" 0.74856....  9.87435 


o.5a75i  — sinDcotS — o. 37135 

in  a ' ' 

cotZ„S.....  9.97683 


o.5o434 4*  3.t94°3 

cot  Z„PS  sb  18’  53'  i5"  0.46580 3.93280 

P = 30 


longitude...  i 6.45.  angle  horaire  ih  1 5' 33". 

Ce  lieu  sera  donc  i*  7'  k l’est  de  Paris,  et  de  aa'  plus  austral; 
ce  lieu  comptera  io11  44'  du  matin. 


i5o.  Supposons  à présent  une  parallaxe  de  41'  '4"-  • • 3 . 3g34o 

6.4893a 

sin  Z,US  =*  49* 45'  a6". . . 9.88373 


cosDcosS...  9.97858  sin  D 8.93416 

sinZwS...  9.8837a  cos Z„,S 9.8ioa5 

9<86i3o  o.o54a5 8.73441 

0.7x661 

cos  D sin  S = 5i*  ao' ao". ..  0.78086  9.89367 

cos  D:  sin  S...  o.5a75i 

cotZ(lS...  9.93754  — sin/icotS — 0.37133 

o.455o5 + a.85 1 33 

4*  3.58010 


cotZPS...  0.41 164  ZwPSs=ai*n'7* 

P s=  30 

Longitude  occidentale — 1.11.7. 
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Jusqu'ici  nous  avons  fait  agir  la  parallaxe  dans  le  sens  de  la  distance 
des  centres,  et  nous  avons  toujours  pris  le  zénit  dans  un  plan  qui 
passait  par  ces  deux  centres , et  toujours  au  nord  du  soleil  et  de  la 
lune. 

Cette  distance  dans  l’éclipse  de  1764  était  toujours  plus  grande  que 
la  demi-somme  des  diamètres , et  sans  la  parallaxe , il  n’y  avait  pas 
d'éclipse,  pas  même  de  contact.  Dans  les  éclipses  où  la  plus  courte 
dislaucc  serait  moindre  que  la  demi-somme  des  diamètres  , il  faudrait 
au  contraire  une  parallaxe  pour  réduire  l'éclipse  à un  simple  contact; 
alors  on  placerait  le  zéuit  dans  le  prolongement  de  LS  pour  diminuer 
l’éclipse,  ou  dans  le  prolongement  de  SL  pour  l'augmenter. 

i5i.  Des  calculs  pareils,  faits  de  10  en  10'  pour  toute  la  durée  de 
l'éclipse  , seraient  plus  que  sutlisans  pour  en  reconnaître  toutes  les  cir- 
constances qui  peuvent  avoir  quelque  iulérét;  et  ces  calculs  seraient, 
sinon  forts  courts , au  moins  très-aises. 

i5a.  Voulons- nous  rendre  la  parallaxe  oblique,  il  faut  calculer  le 
triangle  LSV. 


avons  SL  = / = /to'  i3*. 

. . . .compl. . . 

6.61744 

LV  = p = 54.  1 . 

. . . .compl. . . 

6. 4893 a 

VS  = <f  = 30.44 

log  R. . . . 

3. 1 2 58 1 

«T  -f-  p -J-  ff  = 1 24  • 58 

log  R' . . . _ 

2 . 70586 

+P+  <0  = 6a.  29 

sin*  JL'. 

1 8.g3843 

ôtez  E,  reste  R = aa.i6 

siniL'.. 

9.4G921 

ôtez  p , reste  R'  = 8.a8 

L'  = 

,7»  7' 57" 

VI.  S = L'  = 

34 . 1 5 . 54 

* 
c n 

il 

£-4 

II 

162.46. iâ 

L -)-L'  = 

'97-  3-  7 

L — L'  == 

128.30.19. 

L’angle  L -f-  L'  > 180* , nous  montre  que  VL  prolongé  jusqu'à  go", 
passera  à l’orient  de  PL,  et  que  PLZ  sera  de  17"  a'  7'',  LZ  = go* — p 
— 8g*  51  59",  PL  = 90° — D'.  Cherchons  PZ  et  LPZ,  les  formules 
trigonométriques  sont  les  mêmes  que  dans  les  exemples  précédons  ; 
appliquées  au  triangle  PLZ , elles  deviennent 

sin 
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5g5 


sin  H = sinp  sinD'  -+-  cos p cosD'  cos(L-f-  L') 
cot  ZPL  = — sia  D'  col  (L  -f-  L') , 

sinps=  54’  1". ...  8.19624  cos  p...  9.99995 

siuD' = 5.27.35  ...  8.97817  cosD'...  g. 99803 

0.001494...  7.1744»  cos(PLZ)...  9.98051 

0.95i58  9 97849 

0.95117....  9-97917  H = 72*  33' 45" B 
tsngp...  8.19639  — sin  D' — 8.97817 

cosD...  9.99803  col(L-+- L').. . q.5i57Q 

Csiu(L-j-L')  o.535i9  — o.5io36...  9.49187 

8.72751 -f-  o . o534o . . . 

cot  ZPL  = 104. 24.4®  0.25696  — 9.40987 

ilA\  = — 11.57 

ZPS  = 104. 13.43  angle  horaire. . . 6h  56' 5o''5a'" 

P — 20  heure  du  malin. . 3.  3.  9.  8 

Longitude  orientale  = 124.12.43. 

Le  centre  de  la  lune  sera  à l'horizon , et  celui  du  soleil  n’en  sera  guères 
éloigné. 

i53.  Prenons  maintenant  la  parallaxe  oblique  de  l’autre  côté, 

L — L'  = 1 28»  3o'  19''  = PLV  et  PLZ  ==  5i*  39'  41", 
sinp  sinD'  = 0.00149  cos  p cosD'  = 9.99798 
0.61970  cos(PLZ)...  9.79420 

sin II  = 38*  24'  io''  0.62119 9.79326....  9.79218 

tangp  cos  D'. . . 8.19432  — sinD'  — 8.97817 

C.  sinPLZ...  0.10649  col(PLZ)...  9.90069 

*\  8.5oo8i  — 0.075659  8.87886 

-f-  0^019990 

cot  ZPL—  dAl  = 93*  11'  11"  — o.o55G6g  8.74561 
PLS  = drR  = 11.57 

ZPS  = 93.23.  8 heure  = — G11 1 5'  32" 3a"’ 

P = 20  ou  5.46.27.28 

Longitude  occident.  = 72.23.  8. 

a.  5o 
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1 54-  Faisons  des  calculs  semblables  pour  un  instant  choisi  après  la 
conjonction;  prenons  il1’  4o',  nous  aurons 


D = 4*  3o'  o" 
D'=  5.4i.55 
d.-R  = o.ia.  9 


i3*  1 2'  1a" 

16G.46.4a 


E = o*  5a'  56" 

p = 0.54.  1 

a = o.So.44 

E — <r  = sa.  1a 
augnieut.  = i3 
E — a'  s=  ai  .59 


E — ?' . . . 3.i  aoa4 


C.p...  6.46933 

sinN...  a4‘  o' 53"  9.60956 

«T. .. . 15.57 

ZS  = 24.16.S0 

cosD...  9.99S45 

sin  D . . . 

8.92561 

cos  S....  9.98836 

cos  ZS . . . 

9.96978 

sin  ZS. . . 9.61406 

0 . 07680 . . . 

8.8853g 

9.60087 

0.3989* 

sin  H = 38°  34'  ao 

" 0.47571... 

9. 677  34 

cosD...  9.99845 

— sin  D — 

8.ga56r 

c.sinS...  0.64139 

cot  S. . . 

o.6ag65 

cotZS...  0.34572 

— 0.55914  — 

9. 555 26 

0 . 98546 

+ 9.67075 

cotZPS  = G*  7'  47"  • • . • 9.31161  ■+■  0.9690a 
P = 5 


Longitude  occid.  = 11.7.47  angle  horaire. . . oh  24'  3 1"  8'" 
heure  du  matin....  ii.55.a8.5i 


Ainsi  le  lieu  dont  la  longitude  occidentale  est  i*  7'  47"»  et  la  latitude 
28'  a4'  ao"B  verra  un  simple  contact  dans  le  vertical , le  centre  du  soleil 
étant  à 34 ’ 16'  3o"  de  distance  au  zenit.  L’heure  du  lieu  sera  uh  55' 
39"  du  malin. 

go”  -j-  E = 90*  5a'  56" 

10  = i5.57 

— + = — 1 .a4.45 

Z'S  = 89.44.  8 
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cosDeosS..'.  9.98681 
si u Z/S. . . 0.00000 

0.97009...  9.98681 
o . 00039 

0.97048...  0.98699.. 


sinD..'.  8.925 61 
cosZ'S...  7.66421 

o.oooîg  6.58982 
. si  u II  = 76*  a'  5o". 


cos  D sin  S. . . 0.63974  — • siuD  cotS  = 
cotZ'S...  7.66421 

8.3o5g5  colZ'PS 
cotZ'PS  sa  108“  43'  37" 

5 

Longitude  orientale  = n3.43.37  p — 


— 0.35914 
0.02014 

— o . 33900 

— g.53oao 
<C  = 29.34 
E = i.5 


éclipse....  29.29. 
angle  horaire. . . 7'' i5'54",  ou  41'  44*  6”  du  malin. 


3g5 


i55.  Pour  l’éclipse  centrale,  log.  E 3.5oi88 

C.p. . . 6.48933 

sinZ,S  = 78“  3o'  ao1'  9.9912a 

cos  D cos  S...  9.98681  sinD...  8.ga56o 

siuZ(S...  9.99120  cosZ(S...  9.29945 

9.97801  0.01679  8.2a5o6 

o-95o63 

sin  H = 75*20'  14"  0.96745  9.9856a 

cosDsinS...  0.62974  •— sin  D cotS  = — 0.35914 

cotZ.,S...  9.30825  ■+-  0.88714 

994799  cotZ,PS  ■+•  o.SaSoo 

Z, PS  = 62*  9'  5j"  9. 723O5 

Ps=  5 


Longitude  orientale...  67.9.67  angle hor. 4h 8' îg" 48'"S. 

Le  zénit  de  Paris  n’a  pas  encore  atteint  le  soleil  fixe,  le  zenit  du 
lieu  l’a  déjà  passé  ; la  différence  des  longitudes  est  la  somme  des  angles 
horaires.  L’heure  du  lieu  est  une  heure  du  soir. 
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L’éclipse  sera  donc  centrale  dans  le  lieu  dont  la  longitude  orientale 
sera  67'  10',  la  latitude  7 5*  ao' , et  l'angle  horaire  4h  8'  4°"- 


i56.  Rendons  la  parallaxe  oblique, 


* + P + E 


moitié 

E 

R 

P 

R' 


a*  17' 4«" 
1 . 8.5o 
5a  .56 
"15754 
54.  1 
i4-40 


compl...  6.4981a 
log...  a. 97955 
compl...  6.48g3a 
log...  a. 94890 


18.91580 

jL'  = i6-4o'5a''  9.45795 

L'  = 55. ai. 44 
L = 16G.46.42 


L + L'  = aoo.  8.a6  ou  ao*  8' a6" 
L — L'  = i33.a4.58  ou  48.35.  a; 


ainp. . .8, 196^4  coap...  9.99995  tangp...  8.19639  — ainD' — 8.99S46 

ainD..  .8.99646  cosD'...  9.79785  linD'...  g.997^cot(L-)-L ) — 0.43565 
o.coi558. . .7.19370 cos(L-f-L') 9 97360c. ain (t.-f  L') o .463o3 —0.37043—9.43309 
9.9341a  9-97°4o  8.657i7  4-o.o4979 

S - 93568  9-97113  lin  11  — 69*  30' ao" cot  ZPL= 10a* a6' 35’—  o . aaotib  — 9.3437a 

rf.-fi  = la.  9 heure 

ZPS  = 10a. 14. a6  6*  4 / 57*  44* 

1»  = 5 

longitude  occidentale  = 97.14.a6 

o.ooi558  cosD'cosp  9.99780  tangpainD  8. 19414  — sinD'  — 8.99G4S 

o.6838a  cos(L — L')  9.85714 C.ain(L-L')  0. 13484  cot(L— L') — 9.9759R 

0.685378. . .9.83593  aintl  9.83494  8.33ag8  — o.og385i  — 8.97344 

4-o.oai5a7 

11^43°  1 5' 55"B  col ZPL ■=  g4“  8' ta*  — 0.073324  — 8.85ga8 

(Ml  = ta.  9 

ZPS  = 94.30.21  heure  6*57'ai's4 

P b 5 

longit.  orientale  = 99. 30. ai 

x 5-r.  Donnons  maintenant  le  type  des  calculs  de  la  ligne  des  simples 
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contacts  qui  sont  en  même  teins  plus  grande  phase,  par  la  méthode  de 
l'article  i55,  et  choisissons  ioh  ao',  parce  que  c'est  le  point  où  la  lune 
est  plus  voisine  du  zénit , celui  où  l'augmentation  du  diamètre  de  la 
lune  est  la  plus  grande,  et  le  point  où  il  est  le  moins  permis  de  né- 
gliger cette  augmentation.  Nous  ferons  d’abord  le  calcul,  sans  avoir 
égard  à l'augmentation. 

A iob  ao'  tems  de  Paris,  l’angle  horaire  est  de  a5°  à l’orient  du  mé- 
ridien; pour  l’ile  de  Fer,  l’angle  horaire  est  45*  également  à l’orieut. 

Pour  ce  moment,  la  différence  d’ascension  droite  est  ao'  o",  dont  1a 
lune  est  encore  en  arrière  du  soleil; 

distance  pol.  lune,  ou  PL  = 84°  37'  18" 
l’angle  au  soleil,  ou  S = 3o.ai.  5 
«SP  = I'  s=  28.44.56 

S — 1'  = i.56.  9 

S est  encore  plus  fort  que  1';  la  lune  n’est  point  arrivée  encore  au 
point  « de  plus  courte  distance  ou  du  milieu  de  l’éclipse  générale. 


Plus  courte  distance  S«  = 1 =s  39' 2 2", 7 3.3734a 

tang(S  — I') 8.59907  (1) 

«L 1.77249 

s— r — o.Zrt,'  25"— 3o'44":=8'  59" 2.71517 

taug  «LV  = 83°  a5'  21" 0.94268  (2) 

compl. cos«LV. . . . 0.94559(5) 

mL 1 -77349 

LV  = o°  8' 4a" 2.71808  (4) 

eomp.  (®- — ir)  = 54.  i 6.48933 

sinZV  = g.  16. 39 9.20740  (5) 

ZV  — LV  = ZL  = 9.  7.57 


1 58.  Nous  pourrions  ici  chercher  l’augmentation  du  diamètre,  et 
recommencer  le  calcul  de  «LV,  de  LV,  ZV  et  de  ZL,  ce  qui  ferait 
cinq  logarithmes  de  plus.  La  lune  n’étant  pas  encore  au  milieu  m , nous 
sommes  dans  le  cas  de  la  ligure  83. 


d = 14.47 
S = 15.57 
CT  = 30-44 


3gS  ASTRONOMIE. 

Nous  ferons  ainsi  le  calcul  de  7,LP , 


(12  et  1 3) 


S = 

5o.2i.  5 

L = 

149.37.  7 

S + L = 

179.58. 12 

znLV  = 

85.29. 24 

263 .27.36 

9'-M'  = 

298.44.56 

ZLP  = 

35.17.20 

: plus  qu’à 

calculer  le  triangle  ZLP  ; 

cos  PI,. . . 

• 8.97189  (6) 

sin  PL . . . 

9.99808  (7) 

cos7>L. . . 

• 9 99446  (8) 

sinZL . . . 

9.20062  (9) 

0.0925.} 

8.96635 

cos  ZLP. . . 

9.91182  (10) 

0 . i 2898 . . 

. 0 . 1 2898 . . . 

9. 1 1052  (il) 

o.22i5a. . 

• 9.34541 

sin  lat.  12* 

« 

48'  boréale. 

sinPL. . 

. 9.99808 

— cos  PI, 

8.97189 

cot7,L. . 

• 0.79585  (14) 

cot7,LP  -f- 

0.  i5oio  (16) 

C.sinZL 

P 0.23829  (i5) 

— 0.1 524 

9- ,a,99  (>7) 

10.7201 

i ,o5oao 

-+-  10.7201 

cot  7,PL . . . 

-f-  10.5877 

1.02488  (18  et  :g) 

7.PL  = 

5*  a3'  40" 

</.•«  = 

20.  O 

ZPS  =“ 

5.43.40 

horaire  à T 

lie  de  Fer  = 45  = an 

glc  de  Paris  -f-  20* 

longitude  du  lieu  = 3g.  16.20  comptée  de  l’ile  de  Fer. 
angle  horaire  = o1'  11'  54' 4o'"  avant  midi , 
ou  = 11.37.  5 du  matin. 

Ainsi  i()  logarithmes  déterminent  la  latitude,  la  longitude,  l’angle  ho- 
raire et  la  distance  de  la  lune  au  zénit. 


i5g.  C’est  ainsi  que  j’ai  calculé  la  limite  qui  sépare  les  lieux  où 
l’éclipse  sera  visible,  d’avec  ceux  où  elle  sera  nulle  (table  7),  en 
négligeant  partout  l’augmentation  du  diamètre  et  l’aplatissement  de  la 
terre  dont  il  m’eùt  été  facile  de  tenir  compte. 
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Dans  cel  exemple  l'augmentation  du  demi-diamèlrë  était  de  l5",  dont 
il  fallait  diminuer  1 — qui  devenait  8'  24';  mLV  devenait  83°  17'  531', 
et  il  diminuait  de  11'  28'';  ZV  se  réduisait  à 9°  o'  3o'' , et  ZL  à 8*. 
5a'  7".  La  distance  zénitale  était  plus  faible  de  i5'  5o";  la  latitude 
diminue  de  14',  et  se  réduit  h 12*  54' î la  longitude  augmente  de  8’, 
et  devient  3g”  24'  20'';  l’angle  horaire  augmente  de  32"  : tous  ces  chan- 
gemens  sont  fort  peu  importons , et  ce  n’est  guères  la  peine  d'alonger 
le  calcul.  Cette  méthode  est  donc  plus  que  suffisante  pour  tracer  sur 
une  carte  la  limite  de  l’éclipse  ; et  si  l’on  compare  les  quantités  de  ma 
table  avec  la  carte  de  l'Astronomie  de  la  Lande , qui  a été  tracée  d’après 
les  formules  de  Duséjour , ou  n'y  trouvera  que  les  légères  différences 
qui  tiennent  à ce  que  nos  élémens  11c  sont  pas  tout-à-fait  ceux  de 
Duséjour,  et  rien  ne  prouve  que  l'erreur,  s’il  y en  a , m’appartienne. 

160.  La  même  méthode  servirait  à tracer  la  courbe  des  lieux  qui 
verront  une  éclipse  d’un  nombre  quelconque  de  doigts  pour  plus  grande 
phase. 

Veut-on , par  exemple , l’éclipse  de  6 doigts  ; le  demi-diamètre  du 
soleil  est  de  i5'  57'',  dont  il  faudra  augmenter  t — <r. 


On  aura,  comme  ci-dessus,  log  ml 1.77249 

log  1 — a = 24'  5G" 3 . 1690g 

long  mLV  — 87*42.  8 i.âgCGo 

C.cosmLV....  1.39693 
wL....  1.77249 

lv  = o*24'37" 177%4l 

C.(i!r  — t) 6.48932 

sinZV  = 27.  6.5o  g.65874 

ZL  = 26.40. 1 5 


mLV. ...  87.42.  8 
S + L. .. . 179.58. i3 

S -f-  L -f-  mLV. . . . 269.40.21 
g'  + I'....  298.44.36 

ZLP....  3i.  4.i5 
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/ 
1 I 


cosPL...  8.97189  siuPL...  9.99808 
cosZ,L...  9.96102  sinZL...  9.65afii 
0.08773C...  8.92291  cosZLP...  9.93374 

o.3832oo 9-58343 

0.470956. . . 9.67296  38’ 5'  43"  = latitude  boréale 

siuPL...  9.99808  — cosPL  — 8.97189 
cotZL...  0.39841  cosZLP...  0.32001 
C.sinZLP...  0.38727—0.15556  9.19190 

0.58376  -1-  3.83496 
cotZPL...  -f-  3 . 67940 . . . o . 56678 

ZPL  = i5*  12'  17" 

30 

i5.32.i7  = ih  3'  9" 8"' 

45  10.57.51 

longitude  orientale. ...  29.37.43  comptée  de  Me  de  Fer. 

Dans  ces  derniers  calculs  je  compte  les  longitudes  du  méridien  de 
Me  de  Fer,  comme  a fait  I.alatidc  sur  sa  carie. 

161.  Veut-on  le  contact  intérieur  des  bords  ou  la  limite  de  l’éclipse 
annulaire,  il  faut  augmenter  ( = 39.23  de  1'  14'',  excès  du  demi-dia- 
mètre du  soleil  sur  celui  de  la  luue,  et  faire  t — <r  = 4°'  33". 

Nous  aurions,  comme  ci-dessus,  log  niL 1.77249 

t — * = 40'  53".....  5. 38614 

tangwiLV  = 88”  36' 20" . . . , . i.6i365 

C.cosmLV 1.61376 

">L _W7^40 

LV  = 34.54 3.38625 

C.  («■  — tt)  .... . 6.48933 

sinZV  — 48.40.  o 9.87557 

ZL  = 48.15.36 

162.  C’est  ici  qu’il  convient  d’avoir  égard  à l’augmentation  du  demi- 
diamètre  qui  sera  de  11";  ainsi  t — <r  sc  réduit  à 4o'  22"  : 

log 
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lograL... 1.77249 

log(«— ff)=  40.22  ...  3^58417 
tangmLV  = 88*35'57".. . 1.61168 

C.cosmLV...  1.G1178 
logmL...  1.77249 

LV  = 40.23  ...  3.38427 

C.%in(<ar — 7r) . . . 6.48932 

sia  ZV=  48. 2 1 .45  9.87359 

ZL  = 47  • 4 1 • 32 


cos  PL. . 

••  8.97189 

sin  PL. . 

- 9-998o8 

cosZL. . 

..  9.82811 

sin  ZL. . 

..  9.8(  894 

0.06509G 

8 . 80000 

cos  ZLP. . 

..  9.93674 

o.636443 

0.699539 

9.84481  = 

siu  lat.  44* 

9.80376 
23'  35"  boréal 

sin  PL. . 

..  9.99808 

— cos  PL 

— 8.97189 

colZL. . 

••  9-959'7 

cos  ZLP. 

..  0.33542 

C.sin  ZLP. . 

. . 0.39868  — 

0. 161 18 

9.2073» 

cotZPL  = 

0 . 25593 . . . 
3i°  20'  56". . . . 

1 .80273 
1 .641 55. . . 

..  0.2i5a5 

20.  o 


ZPS  = 5i.4o.56  = 2^  6' 43" 44'" 

45  9.53.16  matin. 

longitude...  (3.19.  4 

C’est  le  lieu  qui  verra  le  bord  de  la  lune  en  contact  intérieur  avec 
le  bord  inférieur  du  soleil,  car  nous  avons  abaissé  la  lune  de  1'  10'' 
de  plus  que  pour  l'éclipse  centrale.  Pour  avoir  le  contact  supérieur,  il 
faudrait  l’abaisser  de  5g'  23" — 1'  10"=  38'  i3",  ou  38'  2",  à cause  de 
l’augmentation  du  diamètre;  jnLV  serait  moindre, et  la  latitude  moindre, 
ainsi  que  la  longitude.  Nous  Centrerons  pas  dans  de  plus  grands  détails- 

i63.  L’éclipse  de  1764  était  annulaire,  et  ne  pouvait  être  totale,  en 
quelque  lieu  que  l'on  supposât  l'observateur.  Pour  s'en  convaincre , il 
suffira  de  jeter  les  yeux  sur  la  table  suivante,  dont  voici  les  fondemeus. 
3.  5i 


tnLV  = 88*  55' 57" 
S-+-L=  179.58.13 

S -j-  L 4-  ;«LV  = 268.34.10 
9'4-r=  298.44  56 

ZLP  = 3o.io.46 


% 


<0î  ASTRONOMIE, 

Nous  avous  trouvé  ci-dessus  (t  i)  , 


SR  = • 


&in  TT  Sin  -3f 
*in //  tin* 


Ct 


RL'  = ^.SK, 


sio/  ‘ sin-» 

%\r\d  wnr  *,Tr  tin  16'  a8*  «in  8*,6 


vr  ' eu  *ind  wnir  et/  ?,n  *6  air  «in8,b  .r 

ou  KL  = — = SK  . — ~-7—  .. r~  = 0.00245107  SK  * 

S11J  • »lll*  81060'  ao  81U  lb  ,0  H v/ 

/ i 1 \ »in  ci  gin  w / 1 \/tinrf\/  tin  «•  \ 

i \a»n  w sin  <m  ) tin  "»in  \>in«y/ \»in  i )\  âîïié»/ 


do 


KL' 


LT  — KL  =- 


ain  d nin  w 

sin  w ' mu  / 


«in  d s 


sirnr  «in  / 


» /nnd\S  nnffN  _i  / tin  e/\ 

.«in»y  \t»n  «T / \ «in  <v)  tin-sr\  sin/V 


tin  d 1 
sio  » * tin  <1 


1 / tnn  d\ 

— . *'n  \ *in  / 1 


oca45i 1 


atn  a tin«-\ 
sin  «sr  tin// 


O . 37^6 1 03 
tin  j 


I —O.ooa445i07  tin'» 

Soit  TL'  = RL',  l'éclipse  sera  totale  pour  tous  ceux  qui  la  verront 
centrale.  Cette  supposition  donne 

*,n  " ~ ~ 0.0736.0,-  = 5.665793  sut  /. 

Soit  TL' — KL'=  1 , il  n’y  aura  que  le  lien  qui  verra  l’éclipse 
centrale  au  zénit  qui  puisse  la  voir  totale.  Cette  supposition  donne 


stn  tr 


t^ooa45t  1 


i + o.373t>ioacoséc./' 


demi- 

diamètre 

O 

» limite 
de  l‘ecîip«e 
annulaire. 

limite 
de  l’éflipst 
totale. 

<■&’ — 

i5'  45* 

55'  45' 

57'  4^' 

57' 

1 5 . 5o 

57.  3 

58.  1 

58 

• 5.55 

57.31 

58.  iq 

58 

iÇ.  0 

57. 3q 

58  37 

58 

tS.  5 

57.57 

58.56 

59 

tS.  10 

56.  i5 

5f».  t4 

5q 

iG.i5 

58.3a 

5q.3a 

60 

tG.ao 

58.4g 

59.51 

63 

SI  la  parallaxe  horizontale  de  la  lune 
est  au-dessous  de  la  premiire  limite  , 
leclip.e  centrale  erra  décidément  an- 
nulaire ; m la  parallaxe  est  au-dessus 
de  la  seconde  limite , l'erlipse  sera  déci- 
dément totale  : entre  ces  deux  limites , 
l'éclipse  sera  annulaire  ou  totale  , selon 
quelad'ntancezènitaleseraplusgrande 
ou  plus  petite. 
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Table  P". 

Tenir» 

de 

Pari». 

D-0 

D'-C 

s 

L 

£ = LS 

■a  - 

— ir 

iin(» — t) 

l 

4°45'3o* 

4.45.40 

4.4549 

4"  35' 36' 
4.37.57 
4.40. 18 

— i”4o'  i5 

1 .36.14 

1 .03.14 

95»  34' 36" 

84°  1 6'  34" 

i“4°'  #5' 

54- 

54. 

54. 

3'o 

a9 

2.8 

8 . 1 q65o3q 
8.  1964937 

8. 196481 5j 

3o 

4.45.59 

4.43.40 

1 .38. i3 

93.  4.53 

87.47.49 

Wll.ïl 

54. 

2.7 

s. 1 9647041 

4° 

4.46.  8 

4.45.  1 

1.34.13 

qo.4*  *33 

89.11.37 

54. 

3.6 

8. iq645qaj 

5o 

4.46.18 

4.47.5a 

1 .ao. 13 

89.10.46 

90.42* 3a 

1 .19.56 

54. 

a. 5 

8 . ! 96448 1 

8.  o 

4.46.38 

1.16.10 

S7.aq.36 

qs.35.30 

1.15.57 

54. 

a. 5 

8 . 1 964370 

8 . Jq6425q 

10 

4-46.38 

4.5a.  5 

1.13.  8 

85.36.  1 

94.17.55 

1.1a.  5 

54. 

a. 4 

30 

445-47 

4.54.36 

1.  8.  8 

S3.3o.53 

96. 33. 43 

1 . 8.19 

54. 

a. 3 

8. 19S4147 

3o 

446.57 

4-56.48 

1.  4.  8 

81 . 10. 3q 

98.43.55 

1 . 4.39 

54. 

a. a 

8 . 1 q64o55 

4° 

4-47  6 

4.59.  9 

1.0.6 

78.34.58 

101 . 19.54 

1.  1.  5 

54. 

2. 1 

8. 1963924 
8.iq658ja 

5o 

4.47.16 

5.  1 .3o 

o.56.  6 

75.40.17 

!04. 14.49 

0.57.40 

34. 

2.0 

9-  ° 

4.47.36 

5.  3.5s 

o.5a.  6 

73.33.41 

107.31 . 53 

0.54.37 

54. 

a.o 

8. 1963700 
8. 1 q6358q 

ÎO 

4-47-Ô5 

5.  6. i3 

0.48.  5 

68.43.39 

1 1 1 . i3. i3 

0.5l .33 

54. 

•-9 

30 

4.47.45 

5.  8.34 

0.44.  4 

64.34.54 

1 l5.31  33 

0-48.36 

54. 

1.8 

8.1963477 

3o 

4.47.55 

5.10.56 

0.40.  4 

59.59.  1 

li9.57.ll 

0.46.  5 

54. 

••7 

8. iq633G5 

4o 

4.48.  4 

5.13.17 

0.36.  3 

54.53.50 

135.  4.  3 

0.43.53 

34. 

1 .6 

8. 1 q 63a 53 

5o 

4.46.14 

5.15.38 

o.3a.  3 

4q . 20 . i a 

i3o.56.38 

0.43.  4 

54. 

i.5 

8. 1963142 

10.  o 

4* 4^  a4 

5.i8.  0 

0.38.  1 

il'  7-3.9 

i36. 39.55 

0.40.4l 

54. 

1.5 

8 . 1 963o3c 

ÎO 

4.48.33 

5.30.31 

0.34.  0 

3b. 55.  1 

143.  a . 53 

0J9.47 

54. 

1.4 

8. 1963918 
8. 1963807 

30 

4.48.43 

5.33.43 

o.ao.  0 

3o.3i . 5 

149.37.  7 

0.3q .24 

54. 

1 .3 

3o 

4.48.53 

5.a5.  4 

0 . 1 5 . 5q 

33.43.37 

1 56 , 1 5 . 9 

o.3q.53 

54. 

1 .a 

8. iq6a6q5 
8.196:1583 

4o 

4.49.  3 

5.37.35 

0.11.57 

I7.ia.l3 

1 6a . /,b . 1 3 

0.46.13 

54. 

1 . 1 

5o 

4.4q.ia 

5.39.46 

0.  7.36 

11.  0.67 

168. 58. ai 

0.41-19  54. 

1 .0 

8. 196247a 

n.o 

4. 49-23 

5.3a.  8 

—0.  3.55 

5.i2.3o 

174.47.  8 

0.43.57  j54. 

1 .0 

8. 1962561 

10 

4.49.31 

5.34.39 

4°.  0.  6 

0.  7.37 

17q.53.33 

0.45.  0 

54. 

o-S 

8. 1 q6a?4q 

30 

4.49.41 

5.56.5o 

0.  4.  8 

4.59.  4 

178.  o.34 

0.47.33 

54. 

0.8 

8.  iq6üi38| 

3o 

4.49.51 

5.3q. ta 

0.  8.  8 

9 '9-  2 

170,40.14 

o.5o.  0 

54. 

0.7 

8. 1 962037 1 

4o 

4 5o-  0 

5.41.33 

0.13.  q 

i3. 1a. ta 

166.46.43 

0 . 5a . 56 

;i4. 

0.6 

8.1961915. 

5o 

4.50.10 

5.43.54 

0.16. 10 

16.40.53 

i63. 17.37 

0.56.  6 

54. 

0.5 

H. iq6i8c4j 

wrwt 

4-5o.3o 

5.46. 16 

o.ao. 1 1 

19.44.53 

1 60 . 1 3 . 1 6 

o.5q.  î>6 

54. 

0.5 

8.  iqfii6qa 

la 

4.5o.aq 

5.48.37 

0.34. 13 

33.39.41 

157. a8.  5 

1 . n . 53 

04. 

0.4 

8.  l qb'l  58o 

■ 3 

4.50.39 

5.50.58 

0.38. i3 

34. 56 .48 

i55.  0.34 

1 . 6.33 

04. 

c.5 

8 . 1 96 1 468 

3o 

4.50.49 
4. 5c. 58 

5.53.30 

0.33. 1 5 

37.  9.13 

153.47.45 

1 .10.18 

54. 

0.0 

8. 1961 356 

4° 

5.55.4i 

0.36.16 

39.  7.s3 

1 5o. 4q ■ i3 

1.14.  7 

54- 

0. 1 

8. 1961244 

8. 1961 1 3s 

5o 

4. 5i . 8 

5.58.  3 

0.40. 17 

3o. 54*^4 

149.  i.3S 

1.18.  0 

54. 

0.0 

i3.  o 

4-5i . 18 

5.  0.34 

0.44.18 

3a. 3o.45 

■47.35.  7 

1 .ai ,5q 

54. 

0.0 

8. 1961020 

10 

l3.  30 

4.51.37 
4-5i .37 

6.  3.40 
6.  5.  6 

0.48. 1$ 
o.5a. ai 

33-57.53 

144. 57.3i 

1 . a6 . 0 

53 . 5q . Q 
53. 5q .0 

8.1960908 
8. 1960796 
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Il  ÉCLIPSE  GÉNÉRALE. 


n®  a. 

CONTACT  DANS  LE  VERTICAL. 

n°  3.  MAXIMUM  DANA  LE  VERTICAL. 

Heures 

Heure 

Heure 

Quantité 

de 

Paris. 

Longitude. 

Latitude. 

du 

lieu. 

Longitude. 

Latitude. 

du 

lieu. 

de 

l’éclipse. 

7.40 

1 4° 46*  occid. 

o°  10'  B 

— 5*  13' 

a5”  1 t'occ. 

c°4t'A 

— 6‘  1' 

o'5i'B 

7-5o 

3.11  occ. 

3.43 

—4.33 

37.33  occ. 

o.5o  B 

— 6.  0 

4.51  1( 

8.  0 

a.5q  orient. 

4-4» 

—3.48 

29.55  OCC, 

2.3o  B 

— 6.0 

8 5o 

8.10 

6-4o  or. 

6.a6  B 

— 3.a3 

3a, 49  occ. 

4.u3 

— 6.  1 

13.41 

8.20 

10-44 

7.58 

— 3.57 

35. 3o  occ. 

6.38 

6.  2 

l6.27 

8.3o 

.3.33 

8 • 1 8 

—3.36 

37.10  occ. 

8.48 

— 6.  3 

20.  7 

8.40 

i5.57 

10.22 

— a.  16 

40. 5o  occ. 

1 1 .20 

— 6.3 

33.41 

8.5o 

17.59 

11.26 

—1.58 

43.22  occ. 

l4.l6 

- 6.  4 

27.  6 B 

.9  * © 

90  11 

n.58 

— 1.39 

46.16  occ. 

17.34 

— 6.  5 

29.34  B 

9. 10 

21.1t  or. 

ju.a5  B 

— 1 .q5 

49. 3o  occ. 

22.14 

— 6.  6 

28.  7 A 

q.ao 

22.  9 

ia-44 

— 1 . 1 1 

5l.54  occ. 

aâ.at 

— 6.  8 

35.18 

q.3o 

22.52 

13. 5o 

— o.58 

54-5o  occ. 

aq . Ob 

-S.  9 

33.47 

9-4° 

aA , 1 3 

13.45 

—0.47 

57.52  occ. 

55.  1 

— 6.11 

20.35  A 

9.00 

al  6 

12.06 

—0.38 

61 . a occ. 

40  3a 

— 6.14 

18.46 

10.  0 

ai. 33 

12.29 

— o.3o 

65.  1 occ. 

46.33 

6.30 

17.33 

10. 10 

a.  .34 

ia.3o 

— 0.34 

68.  a5  occ. 

54.53 

— 6.34 

16.29  A 

10.20 

ao.a3 

13.46 

— o.i.8 

72.12  occ. 

59.33 

— 6.39 

16.  6 

10. 3o 

18.37 

i3.35 

—O.ib 

77.  8 occ. 

65.55 

— 6.39 

1 6 . 1 5 

i ImKTWZW 

■ : Km 

14.35  B 

—0. 12 

83. 40  occ. 

73.17 

— 6.55 

i6.55  A 

f trm 

.5.55 

O . Q 

93.48  occ. 

78.IO 

— 7.35 

■8. 3 

11 

ÏLM 

17.5l 

—0.  5 

108. 4a  occ* 

83.13 

— 8 . 1 5 

19.40 

11.10 

12.3a 

20.10 

0. 0 

169.35  or. 

85.34 

+ 11.54 

21.53  A 

11.20 

n.40 

33.43 

-t-o-  7 

141 .47  or. 

83.i8 

+ 6.47 

34. 5 

1 1 .3o 

11.10 

35.37 

-i-o.  i5 

ia3.  7 or. 

73 -38 

4-  7-33 

36-43 

1 ■nrgi 

rrs 

-+-0.25 

1 i3.44  or. 

76.  3 

-+  7-15 

39.34  A 

EElfl 

4-0.36 

107.30  or. 

73.43 

+ 6.59 

38  39  B 

« «S  18 

34.45 

+o.5i 

102.47  or* 

69.43 

•+•  € . 5 ■ 

95.19  B 

0.10 

14.19 

38.  3 B 

+ >•  7 

98. 46  or. 

67.  s 

+ 6.45 

1 ai .5i  B 

0.90 

16.57 

4»  -3i 

4-i .28 

qS.ia  or. 

64.38 

+■  6.4. 

18. 12  B 

o.3o 

20. 5q 

44-5» 

+1.54 

91 .45  or. 

63.  8 

4-  6.37 

i.(.  a6  B 

0.40 

26.14 

48-35 

-f  2,q5 

88.37  or. 

60. 3o 

4-6.34 

10.37  B 

o.5o 

34.35 

5i.  7 

+3.  8 

85.  i5  or. 

58-46 

-+■  6.3i 

6.44  B 

1.  0 

4<).ao  or. 

55.29  ® 

+4- 17 

8a.  10  or. 

57.13 

4-  6.39 

a .45  B 

Les  longitude*  sont  comptées  du  méridien  de  Paris.  Les  heures  négatives  sont  des  heures  dn 
jnière  partie  de  la  Table  donne  le  minimum , et  la  seconde  partie  donne  le  maximum  dans  le 
vertical  du  soleil.  Les  lieux  correspondans  de  ces  trois  parties  sont  tous  les  trois  dans  un  même 
grand  abaissement  de  la  lune  dans  le  vertical  du  soleil.  Si  le  centre  de  la  lune  est  au-de&sus  de 
même  grand  cercle,  ont  tous  une  éclipse  plus  ou  moins  grande , à mesure  qu'ils  sont  plus  près  eu 
le  grand  axe  de  la  figura  de  l’ombre  ; les  lieux  marqués  dans  la  quatrième  et  la  cinquième  paru 
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Table  II. 


nc4-  ÉCLIPSE  centrale. 

t 

| n°5.  CONTACT  A L'HORIZON. 

n*  6.  CONTACT  A L’HORIZON. 

Longitude. 

Latitude. 

Heure 

du 

lieu. 

Longitude. 

Latitude. 

Heure 

du 

lieu. 

Longitude. 

I-atitudc. 

Heure 
du  lieu. 

94°  57'  occ. 
29.1a  occ. 
3a.  >4  occ. 

5*  ai'  B 
i5.i3 
ai  .48 

— 6‘  4' 
Zfi'  7 

—6.  9 

aX*  56'  occ. 
26.44  occ. 
28.5a  occ. 

6-  5o’  A 
13.39 
16.49 

— 6*  o’ 

— 5.59 

— 5.55 

35. 10  occ. 

38.10  occ. 
40.59  occ. 

36 . 57 
3a.  14 
35.a6 

— 6. 1 1 
— 6.  i3 
—6 . 14 

3i . 9 occ. 
33.  3 occ. 
36.  1 occ. 

18.  9 

19. aO 
17.53 

— 5 54 

— 5.5a 

— 5 . 5 1 

44-  a occ. 

47.37  occ. 
OO.34  occ. 

4o.  6 
46.37 
5o.  18 

—6.16 
— 6.20 
6.22 

38.aq  occ. 
4o.55  occ. 
43.33  occ. 

17.2a 

17.30 

15.14 

— 5.54 

— 5.54 

— 5.54 

1o0Âz'  occ. 
a3.36  occ. 
19.14  occ. 

ai“.<a'  B 

94-55 

97-58 

-S‘4.q' 
—1  >4 
—3.38 

54.  1 occ. 

57.42  occ. 

61.54  occ- 

54.55 

59.37 

64.15 

—«.26 
— 6.3i 
—6.38 

46. 14  occ. 
49 • 1 occ. 
5i.5i  occ. 

ia.3a 
8.5i 
4.34  A 

— 5.55 

— 5.56 

— 5.57 

i5.47  occ. 
l3.  2 occ. 
io.i 5 occ. 

3o.58 

33.55 

36.57 

— 3.  q3 
— 3. 1 1 
—2.41 

66.58  occ. 
75.56  occ. 
86.  iq  occ* 

69.18 

74.33 

80.  i 

-6.48 
~7-  6 
— 7.40 

64.4®  OCC. 

57.41  occ. 
60  • i5  occ. 

0.41  B 
6.  8 
13.20 

— 5.59 

— G.  ï 

— 6.  3 

7.47  occ. 
5.aa  occ. 

a.4o  occ- 

40.  a 
43.12 
46.29 

2.21 

1 . 1 

— I .4l 

120.44  occ. 
i65.  4 or. 

• 35.38  or. 

84.46 
84 10 

78.47 

—.9.53 
+9  - 20 
+7-35 

63.47  occ- 

67.1 4 occ. 
70.  7 occ. 

18.53 
a5.3i 
3a.  9 

— 67  5 

8.  9 

— b.  10 

0.  1 or. 
4.55  or. 
7.  ai  or. 

4t.  53 
53.91 
57.  8 

— 1 .30 

— 0. 5a 
— o.3a 

124.15  or. 
117.36  or. 
iia.3a  or. 

73.34 
66.  3 
60. 17 

+6.57 

+6.40 

+6.3o 

73.23  occ» 

76.44  occ. 

80.17  occ. 

38.a4 

44-15 

49-58 

— 6.14 
-g.i7 

— 6.21 

1 a . 1 5 or. 
90 . 38  or. 
34  0 or. 

6 1 . 1 5 
65.4^ 
70.24 

—0.  1 

+o-4» 

-H.46 

io8.55  or. 
105.37  or. 
10Q.  18  or. 

54.57 

5o.i8 
46.  a4 

+6.26 

+6.22 

+6.18 

83.5g  occ. 
87.57  occ. 
91 .28  occ. 

JP” 

bO.  IO 

64.48 

— 6.26 

— 6.3s 

— 6.40 

67 . 10  or. 

75. ao  B 

-t-4.  9 

99.20  or. 
qo.Sa  or. 
q3.53  or. 

43.i6 
4o.45 
3 c,.  8 

+8. 17 
+6 . 1 4 
+6.  i3 

97. '4  occ. 
ic3.47  occ. 
1 1 a . 5o  occ. 

60.  2 
73.36 

77.49 

— 8.4.3 

— 7.  5 

— 7-3i 

9 1 . ao  or. 
88.55  or. 
86.33  or. 

58.  9 

37.4.9 

38- 15 

-H>'.  12 
-i-6. 12 
4-6. 12 

127.  6 occ. 

161.44  OCC. 

143.46  or. 

81 .43 
84.40 
84.,6 

— 8.aa 
— 10.97 

-4- 1 0 . 5 

84 . 11  or. 

89.  ao  or. 
80.49  or. 

38.53 
41 .5i 
46.15 

+6.12 

+6.14 

+6.17 

114.48  or. 
97.08  or. 
88.14  or. 

8l  . £ 

75. 9 

67.50  B 

+ «•  9 
+ 7.21 
+ 6.53 

matin  comptées  de  raidi;  c’est  ce  au'il  faut  retrancher  de  iak  pour  avoir  le  tems  civil.  La  pre- 
mi-mo  vertical;  la  troisième  donne  le  lieu  qui  voit  l'éclipse  centrale;  la  lune  est  toujours  dan*  le 
grand  cercle  terre>tre.  Par  maximum  il  ne  faut  pas  enteudre  un  maximum  absolu  , mais  le  plus 
celui  du  soleil,  l’éclipse  est  boréale  ; elle  e«t  australe  dans  le  cas  contraire.  Les  lieux  situés  sur  le 
plus  loin  du  point  qui  voit  l’éclipse  centrale  La  distance  entre  le  premier  et  le  deuxième  lieu , e^t 
par  leur  distance-,  donnent  la  largeur  de  l'ombre.  «. 
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TABLE  DE  LA  LIMITE  AUSTRALE  DE  L’ECLIPSE , 

ou  lieux  qui  verront,  pour  plus  grande  phase  , un  contact  du  bord  inférieur  de 
la  Lune  et  du  bord  supérieur  du  Soleil. 


h » ligne  des 
Heure  centre,  avec 
de  Pari*,  l'orbite  re- 


8‘3c’  M 
40 


73*  t'55’ 
10. 3o  i3  I So.37.53 
1 1 .36. a5  I 5a.  0.30 


ia.58.io  44  5 1 . 5a 
14.411.9  39.43.  7 
i6.55.ia  3a. 5a. 37 


19.57.33  37.33.3^ 
34.  718  aa.4a.36 
3o  19.  5 18.1a. 17 


40. i5.  5 
55.37.  9 
83. 39. ai 


68. 11.9  9.48.40 
47.  6.  o ia.a5.5o 
3a.  ag  8 i6.a5.43 


a6.45. 38  ao.3o.56 
ai  43.  5 a5.i5.  8 
i8.ia.3i  3o.aa.  4 


3o  1 5 . 38.55  35. 5a. 49 
4o  i3.43.55  4,'48-5q 
5o  M ia.ia.35  48.3a.  6 


îa. ia.35 


10. 5g. 56  56.i8.5o 
10.  o.  3 66.a4.3i 
9.10.  a 


Latitude 
du  Lieu. 


16°  a8'  A 
i3. 19 
10.17. 


7.36 

4 % . 

a.  4 A 


o.3a  B 
3.  1 
5.a8 


Longitude 
comptée 
va  . 


o*5o'  or. 
10.46 
16.40 


I Plus  grande 


7*i3'ao'  M 8' 3g"  I Contact. 

8.  3.  5 11.18 

8.36.40  i3.58 


9.  4,a8 
9. 33. 58 
9-4838 


io.i4.ao 

io.a6.58 

10.4444 


16.37  3 

10.17  4 

ai. 56  5 


24.06  6 

37.15  7 

39.55  8 


3a. 34  9 

35.i4  »o 

37.53  11  doigta. 


11.54.  3 M 58*  <3  Contact. 
0.1  i.3c  S 3g. %5  Centralité, 

o . 3 0 . 6 S 4o.33  Contact. 


i.55.ia 
a. ai .37 
a. 5a.  9 


La  limite  boréale  est  dans  les  courbes  de  contact  ou  de  commencement  et  de  fin  à l’horizon  t 
car  dans  la  partie  boréale  du  globe  , le  contact , pour  plus  grande  phase  , est  impossible  , la  plus 
petite  phase  étant  presque  de  sept  doigts , ainsi  que  Je  prouvent  les  deux  dernières  colonnes  de 
la  Table , où  l’on  trouve  la  valeur  de  î — # qui  servirait  à calculer  toutes  les  phases. 
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Eclipses  du  Soleil  pour  un  lieu  particulier. 

Nous  avons  suffisamment  détaille  les  moyens  les  plus  propres  à déter- 
miner eu  général,  les  lieux  de  la  terre  on  une  éclipse  sera  visible  : oit 
connaît  par  là  quels  sont  les  lieux  où  l'éclipse  méritera  d'être  observée. 
Pour  se  préparer  à l'observation,  on  fait  ensuite  pour  le  lieu  qu'on  a 
choisi , un  calcul  plus  exact  par  les  méthodes  que  nous  allons  indiquer. 

Méthode  du  Nonagcsime. 

164.  Pour  le  tems  qui  précède  le  milieu  d'environ  une  demi-heure, 
on  calcule  le  lieu  du  soleil,  celui  de  la  lune,  les  mouvemens  horaires, 
les  demi-diamètres  et  la  parallaxe;  on  fait  les  mêmes  calculs  pour  une 
heure  après  : ou  bien  011  calcule  seulement  pour  l’heure  du  milieu  ; 
ensuite  avec  les  mouvemens  horaires,  en  ayant  égard  aux  équations  du 
second  ordre  qui  croissent  comme  les  carrés  des  tems,  on  déduit  les 
longitudes  et  les  latitudes  pour  l'heure  qui  précède  et  celle  qui  suit 
le  milieu.  On  interpole,  si  l'on  veut,  pour  avoir  les  longitudes  vraies 
et  les  latitudes  de  10  en  10',  pendant  deux,  trois  ou  quatre  heures, 
suivant  qu'on  le  juge  convenable. 

165.  Les  calculs  de  deux  heures  suffisent  à la  rigueur  sans  l’inter- 
polation 

On  fait  autant  de  colonnes  verticales  qu’on  a déterminé  de  lieux  du 
soleil  et  de  la  lune  : en  tète , on  met  le  tems  moyen  , on  le  convertit 
en  degrés;  à ces  degrés  on  ajoute  l’ascension  droite  moyenne  du  soleil, 
laquelle  est  égale  à la  longitude  moyenne  du  soleil , comptée  de  l'équi- 
noxe apparent  ; la  somme  est  l'ascension  droite  du  milieu  du  ciel,  qu'ou 
appellera  M.  Soit  T le  tems  moyen  compté  depuis  midi  , on  aura 

M=AO  + T 

166.  Avec  M on  calcule  pour  chaque  colonne  la  longitude  du  no- 
nagésime  que  nous  désignerons  par  N , et  on  se  sert  de  la  formule 

tangN  = cos  ai  tangM-fr-  > H étant  la  hauteur  du  pôle;: 

cm  Mens  H 


(XV.aSV 


sin  haut,  nonagcsime  = sin  A 


coe  N 
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Dans  la  zônc  torride,  h peut  passer  90*;  alors  on  fait 
cos  h = cos  ou  sin  H — siu  u cos  II  siu  M, 


expression  qui  n'est  sujette  à aucune  ambiguité. 


167.  Si  l'on  nomme  p la  différence  des  parallaxes  horizontales,  fl  la 
parallaxe  de  longitude,  v celle  de  latitude,  A la  distance  vraie  de  la 
lune  au  pûle  ; on  a 


. _ sin  p sin  h sio  ( (T  — N4-n) 

sm  fl  = — - . ~ — — - , 


d'où  l’on  tire 


ou  enfin 


tang 


sm  a 

(sin n sin  h\  , 

.•«in  P sin  A 9 


Ùlüsi 


cos  ((£  — N ) 


n fûnp*mh\  ain  ((^  — N)  / 

\ amA  ) sin  1*  \ 

/sin;?  sin  A \ 3 »in5  ((£  — N) 

\ sm  A ) sin  3"  ‘ 


sinpsin  J 

sin  A 


y sin  a (Ç  — PT) 
/ smï* 


etc. 


Cette  parallaxe  s'ajoute  à la  longitude  vraie  de  la  lune  , pour  avoir 
la  longitude  apparente  ; ou  prend  la  différence  de  cette  longitude  à celle 
du  soleil,  pour  avoir  la  longitude  ou  la  distance  apparente  de  la  lune 
au  soleil  sur  l'écliptique.  Remarquez  que  sin  n devient  négatif  avec 
sin  (C — N). 


168.  On  a ainsi  dans  chaque  colonne  la  distance  de  la  lune  à la  con» 
jonction  apparente  sur  l'écliptique  ; on  en  peut  conclure  par  une  simple 
règle  de  trois,  l'instant  et  le  lieu  de  la  conjonction  sur  l'écliptique; 
on  aura  égard  aux  secondes  différences,  si  les  intervalles  ne  sont  pas 
rapprochés,  ou  si  les  secondes  différences  surpassent  i". 


alors 


169.  Calculez  ensuite  l'angle  subsidiaire  x par  la  formule 
tang  x = tang  h cos  ( C — N-f-ffl)  séc.  j fl  ; 


(fin  P cn*A\  sin  (A— r)  /sin  P ros  A\*  sin  9 ( A — x) 
cosx  / sin  1”  * \ coax  / ama* 

j ^ sin  P cos  A sin  3 (A  — x)  , 

~'«alr f'etC' 


Si 
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Si  vous  avez  calculé  la  parallaxe  tt  avec  l’angle  subsidiaire  (A  — x), 
ce  qui  est  le  plus  commode , vous  aurez 

— «T  = cT  sin tt  cot  (A  — x)  — î S'  sin’ir  (XV.  3g). 

170.  Ces  calculs  exécutés,  ne  voulez-vous  que  vous  pre'parer  i l’ob- 
servation de  1 éclipsé?  Tracez  une  droite  AG(fig.  86)  qui  représente 
l’écliptique  ; placez -y  arbitrairement  le  point  S qui  sera  le  ceutre  du 
soleil;  de  part  et  d’autre  du  point  S,  prenez  SA,  SB,  SC,  SE,  SF, 
SG,  différences  apparentes  de  longitude  entre  la  lune  et  le  soleil; 
perpendiculairement  à l’écliptique , menez  les  cercles  de  latitude  HA, 
IB,  etc.;  marquez-y  les  latitudes  apparentes,  et  menez  une  courbe 
par  tous  ces  points,  elle  différera  très-peu  d’une  ligne  droite. 

Du  rayon  SL,  somme  des  demi-diamètres,  marquez  les  points  L 
et  V du  commencement  et  de  la  fin. 

171.  Cette  construction  donne  le  moyen  de  déterminer  par  une 
opération  graphique  une  éclipse  de  soleil  pour  un  lieu  particulier,  de 
la  même  manière  qu’une  éclipse  de  lune.  On  peut  y trouver,  à moins 
d’une  minute  près,  les  momens  du  commencement  et  de  la  fin,  le 
milieu  et  la  grandeur  de  l’éclipse.  On  peut  aussi  reconnaître  la  situation 
de  la  ligne  des  cornes  par  rapport  h l’horizon,  et  particulièrement  la 
position  du  point  où  la  lune  doit  entamer  le  disque  du  soleil , connais- 
sance indispensable  pour  bien  saisir  l'instant  véritable  du  commence-^ 
ment,  qu’on  apperçoit  presque  toujours  trop  tard. 

17a.  On  a sur  la  figure  le  cercle  de  latitude  Sa  (fig.  86);  en  calcu- 
lant l’angle  de  position , on  peut  placer  le  cercle  de  déclinaison  SP  qui 
se  dirige  au  pôle  du  monde. 

17S.  Connaissant  l’heure  où  l’éclipse  doit  commencer,  on  peut  cal- 
culer l’angle  PSZ  du  vertical  avec  le  cercle  de  déclinaison;  on  connaît 
PSL , on  en  retranche  PSZ , le  reste  ZSL  = ut.  On  sait  donc  à quelle 
distance  du  point  u le  plus  élevé  du  disque  solaire  on  doit  attendre  la 
lune  en  i,  et  l’on  dirige  son  attention  sur  ce  point.  Mais  malgré  cette 
précaution  indispensable,  il  est  bien  difficile  de  répondre  de  1"  ou  a" 
de  tems  sur  le  commencement  de  l’éclipse. 

174.  On  peut,  il  est  vrai,  commettre  une  erreur  à peu  près  pareille 
a.  5 a 
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sur  l’instant  de  la  fin,  mais  on  est  mieux  préparé;  on  voit  l'échancrure 
diminuer  par  degrés , et  l’on  est  plus  à portée  d’estimer  le  moment  où 
le  disque  a recouvré  sa  courbure  parfaitement  circulaire. 


175.  Si  l’erreur  était  égale  de  part  et  d’autre,  l'instant  du  milieu  ne 
serait  pas  changé  il  en  résulterait  seulement  qu’on  ferait  la  durée  trop 
courte  de  deux  secondes , par  exemple  , eu  supposant  qu'on  eût  vu  le 
commencement  trop  tard  de  1",  et  la  fin  trop  tôt,  de  la  même  quan- 
tité ; mais  le  désir  de  ne  pas  marquer  la  fin  trop  tôt  peut  abuser  l'ob- 
servateur et  le  porter  à la  retarder  de  1" , ensorte  qu’il  n’est  pas  impossible 
que  le  commencement  et  la  fin  aient  deux  erreurs  contraires,  et  que 
le  milieu  soit  retardé  de  la  demi-somme  des  deux  erreurs. 


176.  Vers  le  milieu  de  l'éclipse  on  s'attache  à mesurer  la  distance 
des  deux  cornes,  soit  avec  le  micromètre  à fil,  soit  avec  le  micromètre 
objectif  (VII.  5î  et  75). 

Immédiatement  avant  ou  après  l'éclipse , on  mesure  de  la  même  manière 
le  diamètre  du  soleil  ; on  a donc  le  rapport  de  la  ligne  des  cornes  au 
diamètre  entier  ; ce  rapport  est  le  même  que  celui  de  sin  juô  au  rayon; 
la  largeur  de  la  partie  éclipsée  (Gg.  87)  sera 


cd  = aSn  sin*  i aSL  + aLa  sin*  ; oLS = sin*  jaSL  aJsiri'î  aLS  , 

et  la  plus  courte  distance 

SL  =*  / cos  aSL  -f-  d cos  aLS  = (X  — tt)  cos  I , 
on  aura  donc 


% /cosaSL  + dcosaL$ 

A = . * — - -f-  TT  : 

co»  I ' 


on  connaît  par  le  calcul  la  parallaxe  ir  de  latitude  et  l'inclinaison  ap- 
parente 1 de  l'orbite  relative.  La  formule  est 

I mouvement  apparent  en  latitude 

— mouvement  apparent  relatif  en  longitude  * 

1 sera  toujours  suffisamment  bien  connu;  d’ailleurs  on  n’emploie  que 
le  cosinus,  qui  tarie  peu,  pour  une  erreur  de  quelques  secondes  sur  I. 
On  aura  donc  la  latitude  en  conjonction,  et  la  correction  des  tables 
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avec  toute  la  précision  de  l’observation  même  ; mais  il  faut  avouer  que 
l'observation  n’est  jamais  de  la  dernière  exactitude,  quoiqu'on  ait  une 
ou  deux  minutes  pour  la  faire  et  la  répéter. 

Les  réfractions  n’influent  en  rien  sur  les  contacts.  En  effet,  au  mo- 
ment du  contact , la  réfraction  est  la  même  pour  les  points  de  la  lune 
et  du  soleil  qui  se  touchent;  avant  le  contact,  la  distance  des  bords  peut 
être  considérée  comme  un  diamètre  incliné  d’une  petite  planète.  Or 
nous  avons  vu  que  l’accourcissement  du  diamètre  incliné  ou  d'une  dis- 


tance  quelconque  J1  est  a/  tang*  7 1 sin'a  = <f.  - — — , et  par  couse-. 

1-îQn) 


quent  toujours  une  petite  fraction  de  la  distance  <f.  (XIII.  63.) 


177.  Avant  l’invention  des  micromètres,  pour  observer  les  éclipses 
de  soleil,  on  recevait  l'image  dans  une  lunette  qui  traversait  le  volet 
d'une  chambre  obscure;  les  rayons  solaires  qui  sortaient  de  l’oculaire 
un  peu  divergens , formaient  un  cône  lumineux  dont  l'axe  était  le  pro- 
longement de  l’axe  optique  de  la  lunette;  en  plaçant  un  carton  per- 
pendiculairement à cet  axe,  on  avait  une  image  du  soleil,  sur  laquelle 
on  discernait  les  taches  et  la  pointe  des  cornes  pendant  l'éclipse  ; ou 
traçait  sur  le  carton  des  cercles  concentriques  de  diverses  grandeurs,  et 
en  approchant  ou  en  éloignant  le  carton,  on  parvenait  k renfermer 
l'image  solaire  dans  un  cercle  ; il  suffisait  alors  de  marquer  d'un  trait 
chacune  des  cornes.  Pour  savoir  comment  ,on  observait  avant  l’inven- 
tion des  lunettes,  voyez  Képler,  Paralipomena  ad  V ilellionem ; XAstro- 
nnmicum  Ccesareum  d’Apian,  ou  la  Connaissance  des  Tems  de  1813, 
page  3/,a. 


178.  La  méthode  graphique  qui  vient  d’ètre  exposée  est  la  meilleure 
de  toutes  pour  se  préparer  k l’observation,  parce  qu’elle  donne  une 
image  sensible  des  phénomènes  ; mais  si  l’on  ne  borne  pas  ses  vues  k 
l’observation , et  qu’on  veuille  encore  tirer  des  conséquences  des  ob- 
servations frites  en  divers  lieux , il  faut  continuer  les  calculs  rigoureux 
et  l'on  peut  se  dispenser  de  l'opération  graphique.  Et  d'abord  , pour  sup- 
pléer k la  construction  qui  nous  a donné,  sur  le  disque  solaire,  le  point 
du  commencement  de  l’éclipse  , cherchons  pour  un  point  quelconque  S 
de  l'écliptique , l'angle  que  frit  ce  cercle  avec  le  vertical. 
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j 79.  Nous  avons  trouvé  (XVIII.  47)  la  formule 


cos  W sin  0 — »in  M rot  Q cos  » — coa  Q sin  « t ang  H 
cos  w tang  H — sin»  sin  M 


=cotZSA=  cotS  (fig.  86)  ; 


, . ...  I latitude  au  commencement  de  l'éclipse 

faisons  ensuite  tangx=  t?  = m- : — i — , 

” r.  dîner,  apparente  de  long,  au  commencera. 

ZSA  — x sera  l'angle  de  la  distance  des  centres  avec  le  vertical. 


alors 


La  distance  ZrS  se  trouverait  (fig.  87)  par  la  formule 
col  ZS  = lang  SII  = cos  S tang  SC  = cosS  ta n g (AC  — AS) 

= cosS  tang  (90*4-  N — O)  = cos  S col(  O — N) 

-,  co<i(  1 -(-cos  ï tangMtangO+  ■'  " * ta<1^ 

/ 1 -4-  tang  © tang  Pf\ \ ^ 6 6 cosM  ) 

tang  O ^ ^ Q _ tang  N / _ ' sin - tang  H 

0 0 tangO—  cos  «tang  M -°— 

co..M 

_ Ci  r\(  C0,^I  cotQ-f-  coa«sinM  -(-sin»  tangll  \ 

COS  ng  O V,cosM  tangQ  — c<>»  » sm  M — sin  a tang  H ) * 

ou  (XVIII.  49) 


cosZS  = (cosll  Costa  sinM  -f-  sin  II  sina>)sin  O + cosIIcosM  cos  O - 


180.  Au  moyen  des  longitudes  et  des  latitudes  calculées  pour  cinq  ou 
six  instans,  nous  aurons  i'orbite  relative , dont  la  courbure  sera  presque 
insensible  ; dans  tous  les  cas  , la  corde  CF  (fig.  89) , avec  les  deux" 
distances,  formeront  un  triangle  rectiligne;  mais  à cause  de  l’augmen- 
tation du  diamètre  de  la  lune,  CS  et  FS  ne  seraient  pas  égaux.  Du 
moins  nous  connaissons  AD,  le  mouvement  relatif  pendant  la  derai- 

iF 

durée;  nous  connaissons  l’excès  de  BF  sur  CA , et  ^=tangl;  en- 
fin CF:=-  ,AB-_- ; pu,',  CF  : SF-J-SC  ::  SF— SC:MF— MC. 

181.  Nous  aurons  les  segmens  de  la  base  CF  et  les  angles,  la  per- 
pendiculaire SM;  car,  cosF  = ^,  co$C  = j£  , SM  = CS  sinC  = 

SFsinF;  CSA  = iCS=FCS  — &CF  = C — 1;  AS  = CScosCSA;  nous 
pourrons,  sans  supposer  l’inclinaison  constante,  trouver  AS  et  SB,  ou 
les  différences  apparentes  de  longitude  du  commencement  et  de  la  fin  ; 
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car  SC’=  SA -f-  ÂC  ==  (Sa  4-  x)*4-  ( ai — y)';  nous  ne  connaissons 
que  Sa  et  ab , différence  de  longitude  et  latitude  apparente  ; nous 
avons  donc  deux  inconnues,  x et  y;  mais  nous  connaissons  le  rapport 
de  là/. 

Soit  donc  nx , on  aura 


SC  ==  Su'-f-  ab  4-  axSa  — inxab  + x'  4-  n'x'. 


bien 


d’où  l’on  tire 


x*(i  4-n*)  4-  îx(  Sa—  nab)  — SC  — Sa  — ab  , 
x*  ( t + n*)  + ax  (e — ni)  = d'  — e*  — 1‘, 


et  par  conséquent 

*=-CïtWP 


X*  -i-  x = , 

x ^ i + n*  «+n*  » 


> — nQ’  + Ci  4- »■*)(</*— *»-/■) 
(!+"*)* 


] 


e — ni  . \/ttn'+l)d-—tine  + lY'l 

‘ 1 +n*  i -p  »“ 


I,e  signe  4-  aura  lieu  si  SC  < SF  ; le  signe  — ; dans  le  cas 
contraire. 

Il  est  aisé  de  voir  que  n est  la  tangente  de  l’inclinaison  de  l’orbite 
apparente,  pour  le  moment  de  l’observation  où  n=tanglj  donc 
1 4-n*  =séc*I;  ainsi  notre  formule  sera 


x = — (e  — l tang  I)  cos'  1 ± cos*  I )/  [séc*  M*  — ( / 4-  e tangl  )*]. 

/4>etanel  . esin  I -4-  / cosl 

Supposons  — smz>  ou 7 =sms,  nous  aurons 


x — — ( e — /tangl)  cos*I  =fc  rfcosl  coss. 

Pour  que  la  valeur  de  x soit  réelle,  il  faut  que  </><?sinl4-/ cosl. 
On  n’aura  jamais  de  doute  sur  le  double  signe.  En  tout  cas,  il  serait 
aisé  de  voir  si  e*  4-  /*  est  plus  petit  ou  plus  grand  que  </*. 


i8s.  Le  tems  de  x se  trouvera  parfaitement  par  le  mouvement  en 
longitude  entre  les  deux  calculs  les  plus  voisins  de  C. 
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On  ferait  nn  calcul  semblable  pour  la  fia;  car  on  a 

SF  = SB  + BF  ==  (SB'  — x)*  + (l  — x tang  I)*, 
ou 

d'=(e — x)‘-|-(Z — ;rtangl)*=e*+/’ — 3(e-f-/tangl)x-4-(i-|-tangI*)x*, 

OU 

— a(e-H  tangl)x=(f— e'  — 1‘, 
ou 

x*  — a(e  -h  l lang  I ) cos*Ix  = COS*  I(rf* — e* — 1‘) , 
et  par  conse'quent 

x = (e-f-  / tangl)  cos’Irfc:  cos*l  \/[(e — ltangl)*-f-(rf*— e* — /*)(i-f-tang*l)} 

= (e+/ tangl)  cos*  I =b  cos*  I séc*  l — (l  — e taug  I)1] , 

t . . /coil  — esin  I . 

et  en  faisant ^ — smz,  on  aura 

x =-f-(e-f-^,angl)dt:£f«>sIco8z. 

183.  Ce  que  nous  avons  fait  par  les  longitudes  et  les  latitudes,  on  peut 
le  trouver  de  même  par  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  ap- 
rentes.  Les  formules  de  parallaxes  sont  les  mêmes,  excepté  qu'au  lieu 
de  la  distance  de  la  lune  au  nonagésime , il  faut  employer  les  distances 
au  méridien  ou  les  angles  horaires  ; mais  les  formules  de  parallaxes  sont 
souvent  moins  convergentes;  parce  que  la  déclinaison  peut  aller  h 28*, 
au  lieu  que  la  latitude  n’est  guère  que  de  5*.  Je  préfère  les  longitudes  et 
le  nonagésime.  Il  est  vrai  que  le  calcul  du  nonagésime,  à ne  considérer 
que  les  formules , serait  aussi  long  que  celui  de  l’ascension  droite  et  de 
la  déclinaison  ; mais  on  u’a  pas  besoin  de  mettre  beaucoup  d'exacti- 
tude au  nonagésime  ni  à la  hauteur,  qui  ne  sont  que  des  angles  sub- 
sidiaires sur  lesquels  on  peut , sans  le  moindre  inconvénient , se 
tromper  de  quelques  secondes,  au  lieu  qu’il  faut  avoir  les  ascensions 
droites  et  les  déclinaisons  exactes  au  dixième  de  seconde,  ce  qui  rend 
les  calculs  beaucoup  plus  pénibles  et  plus  sujets  à erreur. 

184.  On  peut  trouver  encore  la  même  chose  par  les  différences  d’azi- 
muts et  des  hauteurs;  mais  le  calcul  serait  plus  incommode,  sans  avoir 
peut-être  la  même  précision.  Cette  méthode  n’est  point  usitée.  M.  Lalande 
l’a  simplifiée  comme  on  va  voir. 
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1 85.  Il  calcule  d’abord  la  hauteur  du  soleil,  ce  qui  suppose  la  décli- 
naison et  l’ascension  droite  ; il  calcule  ensuite  l’angle  parallaclique  7.SP 
(fig.  90) , ou  l'angle  du  vertical  avec  le  cercle  de  déclinaison  ; l'angle 
de  position  entre  le  cercle  de  déclinaison  SP  et  le  cercle  de  latitude  SE. 

Si  de  ZP5  on  retranche  l’angle  PSA , il  restera  ASZ  ; mais  tous  ces 
arcs  et  ces  angles  peuvent  se  combiner  de  bien  des  manières  diffé- 
rentes. M.  Lalande  donne  des  règles  détaillées  pour  trouver  dans  tous 
les  cas  LSZ.  Ces  règles  sont  longues  à lire  et  embarrassantes  à prati- 
quer ; il  vaut  mieux  faire  la  figure  à mesure  que  le  calcul  avance,  et 
donner  à chaque  quantité  son  signe  algébrique , mais  alors  même  on 
a besoin  d’une  attention  dont  on  est  dispensé  dans  les  autres  méthodes. 

186.  Soit  L (fig.  90)  la  lune,  LA  perpendiculaire  sur  le  cercle  de 
latitude  SEj  LA=(0 — C)sinA;  O et  C désignant  les  longitudes 
apparentes  sur  l’écliptique,  et  A la  distance  au  pôle  de  l'écliptique, 

tangEA  = tangAcos(0— £);  UngLSA  = 

taDg  SP  = cos  O tangai  ; 

EP  sera  à l’orient  de  SE  si  cos  O est  positif. 

Calculez  ensuite  ZSP,  et  vous  aurez 

ZLS  = PSL  — Z.SP  = LSA  ESP  — ZSP  ; SC  = SL  cos  ZSL , 
LC=  SLsinZSL;  ZC  = ZS— SC; 

avec  ZC  calculez  la  parallaxe  CB,  vous  aurez  ZB , menez  la  perpen- 
diculaire BV  telle  que  BV  = L^n'/c~  ’ P°‘nt  V sera  <hms  le  ver- 
tical  ZLV, 

ZB  — ZS  = SB  ; SB  + VB*=  SV. 

On  a donc  la  distance  apparente. 

187.  Cette  méthode  suppose  que  la  lune  doit  se  trouver  portée  par 
la  parallaxe  de  L en  V bien  précisément  ; voyons  quelle  peut  être  l’er- 
reur de  cette  supposition.  D’abord  il  est  certain  que  la  lune  sera  dans 
le  vertical  ZY  quelque  part  en  un  point  Y' j cherchons  ce  point,  ou 
rare  Z V', 
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ung  ZB  = ung (ZC  + CB)  = <XV-  1 0.' 


^gzv'=c-^^  (*v.  „), 

tsng  ZV  =3  ~2~,  (X'  3<Ù  = eus  Z (cos  ZC — an  »)  J 


donc 


sin  ZL 


sinZC 


ta..0Z\  tangZY  êôsZL  — sin-âr  cosZ  (cosZC  — ain«)  * 

si n (Z Y ZY  ) ___  si  nZLcoBZCcogZ— «ip«irain  ZLcosZ— gwZCcosZL -4- si  iMrdnZC 


cosZY'cosZY 


cosZ(cosZC — sW‘*)(co&ZL — ain'tr) 


8În<wsinZC — sirwstnZLcosZ-f'sinZLcoaZCcoRZ— éinZCcosZL 
co!*Z(coeZC — 5iiMr)(coeZL— sin-w) 

sip<rsinZC— sin,>»inZLtangZCcotZL*4~fmZLco8ZCt*ngZCcfttZL— sinZCco&ZL 
“ cos  Z (cos  ZC  — sin  w)  (cos  ZL  — sin  >w) 
sinWmZO — üio«»tanf;ZCcosZL-4“sinZCcosZL— sinZCcosZL 
co*Z(cosZC—5irwr)(cosZL — aimr) 
sin  <7  sin  ZC—  sic1»  tangZC  cos  ZL 
cosZ  (cos  ZC  — sin  -»)  (cos  ZL  — sin  m) 
sin  m sin  ZC  — sin*’  tang  ZC  coa  ZC  cos  LC 
mm~  cos  Z (cosZC  — sin*)  (cos  ZL  — sin  •*) 
sin«  sin  ZC  — sinsrsinZC  coa  LC 
*""cosZ(cosüC  — si  n 9 ) (cos  ZC  cos  LC— sin^r)  t 
asin  v sin*  ~ LC  sin  ZC  co$  ZY'  cosZY 
i—ZîS  ) -r1  coa  Z (cosZC  — sin<v)(cosZCcos  LC—  sin«) 
asin  m sin*  £ LC  sin  ZC  cos1  ZB  coa* BV 
cos  Z (cosZC  — sin-»)  (cosZC  cos  LC— siaar) 

asin m sin*  { LC  tang  ZC  cos*ZB  cos*BV 

cos  Z cos  ZÇ 

Tout  est  nécessairement  positif  dans  cette  expression  ; ainsi  ZV  est 
plus  grand  que  ZV  : Lalande  plaçait  donc  la  lune  un  peu  trop  haut 
dans  le  vertical  ZV  ; mais  l’erreur  était  vraiment  insensible , car  eu 
supposant  ■7^61'  et  L C — 52%  ce  qui  est  le  maximum  g 


o sin  sin*  j LC  cos*BV  — o",i  5855  g 


l’erreur  sera  moindre  encore  sur  la  distance  apparente  SV'. 

188.  Lalande  n’avait  pas  exposé  sa  méthode  d’une  manière  aussi  ri- 
goureuse ; mais  c’est  à cela  que  se  réduisent  ses  operations  dans  les- 
quelles il  confondait  ZC  et  ZL , ZB  et  ZV  ; on  voyait  bien  que  1 erreur 

n* 
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ne  devait  pas  être  considérable , mais  on  n'avait  aucun  moyen  de  l’ap- 
précier, et  il  n'en  fallait  pas  davantage  pour  faire  rejeter  une  méthode 
que  son  auteur  cependant  prisait  beaucoup,  et  dont  il  a fait  un  long 
et  heureux  usage.  L’objection  véritable  qu’on  pouvait  lui  faire,  c’est 
la  multiplicité  de  petites  attentions  qu’elle  exige,  car  d'ailleurs  tous 
les  calculs  y sont  de  la  plus  grande  facilité. 

Si  de  V l’on  abaisse  une  perpendiculaire  sur  le  cercle  de  latitude , 
on  en  déduira  facilement  la  différence  apparente  de  longitude  et  de 
latitude,  et  enfin  l'angle  ZLV  qui  sera  l’angle  de  la  distance  apparente 
avec  le  vertical  du  soleil. 

189.  Mais  voici  une  méthode  plus  rigoureuse  et  toute  nouvelle,  qui 
n’exige  pas  ces  attentions  minutieuses,  et  qui  emploie  quatre  loga- 
rithmes de  moins.  Je  la  fonde  sur  les  parallaxes  rapportées  directe- 
ment au  centre  du  soleil,  c’est-à-dire  sur  les  parallaxes  de  distance. 

Supposons  que  l'on  connaisse  la  distance  polaire  SP  du  soleil,  la 
distance  vraie  des  centres  SL  avec  l'angle  PSL.  Dans  le  triangle  ZPS 
ou  calculera  le  segment  PQ  —jr  par  la  formule 

tang j — cos  P tang  PZ  = cos  P cot  H. 

Soit  û = PS  , 

rici  . tanaPsiny 

tang  PSZ  = tanga  = i-î5— ï, 

cos  ZS  = cos  N = ,i,ll>Zrm(A— — CO»  H en»  (a  y) 

C09JI  coa_y 

ZSL  = PSL  — a = S'. 

Par  ce  moyen,  nous  aurons  les  trois  données  ZS,  SL  et  ZSL  que 
Lalande  se  procurait  par  d’autres  considérations. 

Soit  LV  la  parallaxe  de  hauteur  ; LSV  se  calculera  par  la  formule 
de  parallaxe  en  ascension  droite  ; il  suffira  d’y  mettre  SZ  au  lieu  de 
PZ,  et  ZSL  au  lieu  de  ZPS  (XV.  a5),  c’est-à-dirc  siuN  au  lieu  de 
cos  H et  S'  au  lieu  de  P ; nous  aurons  ainsi  : 

(*in<ar  *inN\  , 

— — g—  IsmS 

iang  Lav=  rang  11  = . E est  la  distance  vraie  SL. 

1 — t r— rr — )CO«S' 

\ Mu  L / 

Alors  ZSV  = ZSL  -f*  LSV  ^ Sr  “{-n  = S,r,  et  nous  pourrons  cal1* 

2.  5 5 


( 

V* 
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i.uler  la  distance  apparente  SV  par  la  formule  (XV.  i5)  qui  deviendra 
cotSV=cot(E4-^=-ïg(cotE-î^^î)=.^|;  (cotE  - cot») 

BIP  S“  /«B  (fl» E)\ 

sia  S'  \ sia E sm  » / * 


Soit  donc 


fin'»  sin  N 
sin  E 


= cote*  = tanga. 


ou 


cot(E-t--a-)  = 
tang(E4--7r)  = 


«nS'sinCgo" — u — E) sin  S"  cos(u  -f-  E) 

sinS'îinF.cosu  ””  sm  E ain  6'  co*  u 
sin  E sin  S' cos  u 
imt>'cos(u+  E)‘ 


Cette  méthode  est  la  seule  jusqu’ici  qui  donne  directement  la  dislance 
apparente  par  la  simple  trigonométrie.  Elle  a encore  cet  avantage , 
qu’elle  fait  connaître  l’angle  ZSV  du  vertical  avec  la  distance  des  centres, 
et  que  N = ZS  suffit  pour  donner  l’augmentation  du  demi-diamètre. 
Dans  tous  les  cas,  fN  — (E  -f-  ir)  cos  S"]  serait  assez  exactement  la  dis- 
tance apparente  de  la  lune  au  zénit,  et  l’on  aurait  l’augmentation  avec 
la  plus  grande  exactitude. 


190.  On  peut  choisir  entre  toutes  ces  méthodes  ; mais  presque  tous 
les  astronomes , apres  de  nombreux  essais  des  méthodes  connues , en 
sont  revenus  à la  méthode  du  nonagésime  , comme  la  plus  uniforme 
et  la  plus  simple  ; ils  diffèrent  entre  eux  seulement  par  la  manière  de 
calculer  le  nonagésime  et  les  parallaxes. 

191.  Pour  le  nonagésime , le  choix  des  formules  est  presque  indiffé- 
rent: d’ailleurs  on  a fait  pour  Paris,  Greenwich  et  divers  observatoires, 
des  tables  qui  donnent  le  nonagésime  et  sa  hauteur  avec  toute  l’exactitude 
suffisante,  ce  qui  est  encore  un  avantage  particulier  à cette  méthode, 
et  c’est  la  seule  pour  laquelle  on  puisse  calculer  des  tables  subsidiaires. 

19a.  Quand  la  lune  éclipse  une  étoile,  ce  qui  arrive  tous  les  mois, 
les  calculs  sont  tous  pareils,  surtout  dans  la  méthode  du  nonagésime; 
mais  alors  la  différence  de  longitude,  comptée  sur  l’écliptique,  doit 
ee  rapporter  au  parallèle  de  l’étoile , pour  en  déduire  la  distance  des 
centres  qui  est  l’hypoténuse  d’un  triangle,  dont  la  différence  des  lon- 
gitudes et  la  différence  des  latitudes  sont  les  côtés.  Le  mouvement  relatif 
(St  égal  au  mouvement  absolu , parce  que  l’étoile  est  vraiment  immobile  ; 
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«lie  n’a  d'ailleurs  aucune  parallaxe,  et  (<ar  — -r  ) se  réduit  à <tr;  la 
réduction  au  parallèle  de  l'étoile  s'opère  en  multipliaut  le  mouvement 
sur  l’écliptique  par  le  sinus  de  la  distance  polaire,  ou  le  cosinus  de  la 
latitude , ou  d'une  manière  encore  plus  exacte , en  résolvant  le  triangle 
sphérique  entre  la  lune , l'étoile  et  le  pôle  de  l'écliptique. 


193.  Nous  avons  expliqué  tous  les  calculs  qui  préparent  h bien  faire 
l’observation  ; nous  avons  même  déjà  donné  le  moyen  de  trouver  l’erreur 
des  tables  en  latitude , d’après  la  mesure  de  la  plus  grande  quantité  de 
l’éclipse.  Voyons  maintenant  ce  qu'on  peut  tirer  de  l’observation  com- 
plète, 

Soit  E (fig.  91)  le  pôle  de  l’écliptique,  S l’astre  éclipsé,  L et  V 
les  lieux  appareils  du  centre  de  la  lune.  Nous  savons  que  LS  et  VS  sont 
les  demi-sommes  des  diamètres  apparens  pour  les  instans  des  obser- 
vations ; que  LEV  est  le  mouvement  relatif  apparent  dans  l'intervalle , 
enfin  EV  et  EL  les  distances  polaires  affectées  de  la  parallaxe.  Menons 
l'arc  LV  , nous  aurons 

eosLV  = cosE  sinEL  sinEV  -f-  cosEL  cosEV, 
ou 

cos  C =cos  E sin  Asiu  A’-fcos  A cos  A’=s  cos(A — A') — asin*  jE sin  A sin  A ', 


d'où 

dC-. 


_ d T sinE  sin  A sin  a' 
smC 


dA.25in*£EcosA’sinA 

siu  C 

d(A’  — A)  3Îd(A’  — A)  ' 
sinC  ’ 


cïA  . asm*  • E eng  A’sin  A 
sin  C 


E=(C'  — C 4-0' — 0+ff — n)  ; 

dE=d(Ç' — d(£  dQ' — dO  4-rfn' — dn—a'dtr — adra-z=(al — a)d<v  ; 

car  l’erreur  des  tables  ne  pouvant  changer  en  quelques  heures  , il  n’y 
aura  d’erreur  que  celle  de  la  parallaxe  horizontale  qui  aura  pour  faejeur 
la  différence  (a'—  a)  de  deux  quantités  bien  connues,  et  souvent 

presque  égales.  Je  fais  ; b'  s=  — . 

dA  se  compose  de  l’erreur  de  la  distance  polaire  et  de  l’erreur  Arfar 
de  la  parallaxe  ; les  deux  termes  suivans  seront  donc 

(dA  4-  bd*) . a sin*  J E co»  A sin  A'-f-  (dA'  -t-  b' dm) . a sin*  j E co»  A'  ain  A 
siûC  * 
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— d\'-,  ainsi  nos  deux  termes  deviendront 

a/iArin^iECcosAnDA'-f-cosû'sinA)  , aJ»»in*jE(6crtfAsinA'-I-t'jinAco«A') 
«in  C tin  C 

ikfAsin*  j Esin  (A*4-4)  i (y-t-6)<ftrsip*gE«»n(A'HhA)  . 

— “ ùn£  ""**  sinC  9 

enfin  le  dernier  terme  sera 

(t/A'  — </A  -4-  b' (fa  — bd'w)  sin  (A'  — A) (£'—  b)  c/irsin  (A'  — A) 

sin  C sin  C 9 

et 

(«'  — a)rf»sinE  sin n sin  A'  (a<iA-f-  (A'  -f-b')d~’)  sin  (A*«f»A) 


sin  C 


sia  C 

(b'  — ü>)  d-sr  sin  (A'  — A) 
sin  C 


194.  (a1  •— a)  d<w , (b1  — b)Atr  sont  insensibles;  il  n’y  a que 
adà  ■+■  (b  + b")  d/rt  qui  puisse  être  de  quelque  valeur  dans  les  éclipses 
d’étoiles,  parce  que  sin  (A'  -f-  A)  peut  être  beaucoup  plus  grande  que 
sin  C ; mais  dans  les  éclipses  de  soleil , sin  (A'  -j-  A)  diffère  peu  de  o. 
En  tout  cas,  on  en  serait  quitte  pour  recommencer  le  calcul,  quand 
on  aurait  une  valeur  approchée  de  </A.  On  aura  donc  C = LV  avec 
toute  l’exactitude  nécessaire  ; on  aura  les  trois  côtés  du  triangle  LSV  , 
les  trois  angles  et  la  perpendiculaire , ou  la  plus  courte  distance 
< = AcosI,  et  la  latitude  en  conjonction  sera 


^ COs  i 


plu;»  courte  distance 
cos  1 1 


et 


. d.K 

tang  I = j-p— 


d<C  - d O’ 


Nous  connaîtrons  la  latitude  apparente  en  conjonction;  nous  calcule- 
rons la  parallaxe  tt,  et  À -f-  rr  sera  la  latitude  vraie;  nous  aurons  l’er- 
reur des  tables  en  latitude,  en  supposant  les  diamètres  bien  connus. 

Nous  aurons  les  segmens  mL,  mV  .-  or  I.V  est  à la  durée  de  l’éclipse 
comme  L/n  est  au  teins  de  L/«  ::  mV  : tems  de  «V.  Nous  aurons  donc 
deux  manii  res  de  conclure  le  tems  de  la  conjonction  apparente  et  le 
lieu  apparent  de  la  conjonction. 


tf)5.  La  parallaxe  de  longitude,  calculée  pour  la  conjonction  appa- 
rente, donnera  la  distance  à la  conjonction  vraie,  eu  arc  de  l’écliptique: 
cet  arc  converti  en  tems,  à raison  du  mouvement  horaire  vrai  relatif 
en  longitude , donnera  la  différence  en  tems  entre  la  conjonction  appa- 
rente et  la  conjouciiou  vraie,  et  par  conséquent  le  tems  de  celte  dernière. 
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La  dislaucc  h la  conjonction  vraie , tirée  de  l’observation  comparés 
à la  distance  tirée  des  tables , donnera  l'erreur  des  tables  du  soleil  et 
de  la  lune  en  longitude  ; et  si  l’on  suppose  les  tables  du  soleil  exactes, 
on  aura  l’erreur  des  tables  de  la  lune  en  longitude. 

Ainsi  nous  pouvons  corriger  deux  élémcns  essentiels  des  tables,  même 
sans  employer  la  quantité  mesurée  de  la  plus  grande  éclipsé. 

196.  Nous  pouvons  trouver  les  corrections  par  une  méthode  plus 
géuérale. 

A l'instant  du  commencement  ou  de  la  fin  , nous  sommes  sûrs  que 
la  distance  apparente  des  centres  est  égale  à la  demi-somme  des  dia- 
mètres apparens. 

Calculons  par  les  tables  cette  distance  apparente,  nous  aurons  E'  + l* 
pour  le  carré  de  celle  distance;  E étant  la  différence  apparente  de 
longitude,  et  l la  latitude  apparente. 

Soit  cr  la  demi-somme  des  diamètres  calculés,  nous  devrions  trouver 
= : mais  par  les  erreurs  des  tables,  nous  aurons 

E*  4-  /*  = a*  -f-  m. 

Quand  nous  aurons  corrigé  les  tables  et  les  demi-diamètres  qu’elles 
donnent,  nous  aurons  l’équation 

E*  -f-  aEr/E  -f-  -f-  a ldi  = u‘  + a <rdf. 

De  cette  équation,  retranchons  la  précédente,  il  restera 
aEdE  -f-  a ldi  — a ~dj  -f-  m = o : 

Soient  S et  L les  longitudes  du  soleil  et  de  la  lune, 

E = (L  — S -f-  n)  = L — S -1-  rt'jar  ; donc  c/E=  rfL  — dS  -f-  adir , „ 

/ — A — ; donc  dl  — dh  — ùdw  ; 

' en  conséquence  notre  équation  sera 

a (L  — S -f-  n ) (dL  — dS)  -f-  2(L  — S + II)  ar/'Sr]  _ q 
+ 2 IdA — ilbds  — aodr  ■+•’//!  J 

Nous  avons  supposé  (L -f- -ta- > S) , ce  qui  aura  lieu  à la  fin  de  l’éclipse: 

pour  le  commencement,  (L  — S-J-'®')  serait  une  quantité  négative; 

mais  on  a généralement 

a ( L — S -+-  n ) (d\ . — dS ) 4-  a (• * — « ) d \ ) = 

4-  ad^KL  — — Ut] — 2fdf~i-  arfw-f-  m J =°‘ 


/fia 
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' Celte  équation  renferme  six  inconnues , mais  on  n’en  peut  déterminer 
que  quatre,  car  dl,  et  dS  ont  le  même  coeflicient;  il  eu  est  de  même 
de  rf<r  = rf(j  diam.  O)  4- <f(j  diam.  C). 

Ainsi,  en  prenant  quatre  observations  faites  dans  des  lieux  dont  la 
différence  des  méridiens  est  bien  connue , on  pourra  calculer  par  les 
tables  tous  les  coeÛkiens  ; on  aura  donc  (dL — dS)  qu'on  prendra 
pour  r/L,  en  supposant  dS  = o , dh  ou  la  correction  de  latitude 
calculée , dir  ou  la  correction  de  la  parallaxe  horizontale , et  enfin 
d7  ou  la  correction  de  la  demi-somme  : en  joignant  à ces  quatre  équa- 
tions une  cinquième  qui  serait  fournie  par  un  simple  commencement, 
ou  une  fin  d’éclipse  annulaire  ou  totale,  on  aurait  dr' , g1  étant  la  demi- 
ditférence  des  diamètres;  car  lorsque  le  contact  est  intérieur,  la  dis- 
lauce  des  centres  est  la  différence  des  demi-diamètres. 

197.  Géométriquement  parlant,  le  problème  est  résolu  ; voyons  dans 
la  pratique  quelle  précision  on  peut  en  attendre. 

Pour  connaître  d L,  il  faudrait  connaître  dS.  On  pourrait  observer  le 
soleil  au  méridien , et  déterminer  dS  ; mais  une  observation  isolée  n'est 
pas  plus  sure  , et  peut-être  moins  sûre  que  la  longitude  calculée  sur 
les  tables  du  soleil  : il  faudrait  observer  le  soleil  pendant  quatre  ou  cinq 
jours  de  suite,  et  prendre  la  valeur  moyenne  de  tiS.  Si  c’est  une  belle 
étoile  dont  on  a observé  l’éclipse , l'erreur  d S est  peut-être  un  peu 
moindre,  on  la  néglige. 

d\  peut  s'obtenir  à quelques  secondes  près.  On  peut  le  déterminer 
aussi  par  la  mesure  de  la  plus  grande  éclipse,  et  voir  comment  les  valeurs 
s’accorderont. 

La  valeur  de  nr  est  mieux  déterminée  qu'elle  ne  saurait  l'être  par 
une  éclipse,  du  moins  quant  à la  constante  qui  en  est  le  principal  terme; 
les  perturbations  de  tr  sont  également  connues,  mais  on  n’est  pas  aussi 
sûr  de  l'équation  de  parallaxe  qui  dépend  de  l'aplatissement  a.  La  formule 
esta  sin 'irsin‘11,  dont  l'erreur  peut  être  do.  sinar  siu'H,  ainsi  que  nous 
le  verrons  dans  le  chapitre  de  la  figure  de  la  terre.  Or  on  a varié  sur 

a qui  est  l'aplatissement,  depuis  ^ jusqu'à  dx  = ~ — 

IfTSc?  ~ 3!Tï3  = 7^  ' </a,srs>nH  pourrait  aller  à près  de  5''sin*JI, 
c’est-à-dire  à a ou  5"  dans  la  partie  habitée  de  la  terre.  11  ne  serait 
doue  pas  impossible  qu'une  éclipse  bien  observée  ne  diminuât  un  peu 
l’erreur,  mais  on  ne  peut  guères  l’espérer.  • 
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Quant  à df  et  Jx'  dont  on  déduirait  la  correction  des  demi-diamètres , 
je  n’oserais  m’en  promettre  une  grande  précision  ; quoi  qu’il  en  soit , 
c’est  par  des  moyens  équivalens  à la  formule  précédente,  que  l'on  a 
cru  reconnaître  qu’il  fallait  diminuer  de  quelques  secondes  les  diamètres 
du  soleil  et  de  la  lune  ; soit  qu’en  effet  les  astronomes  se  soient  trompés 
en  mesurant  directement  le  demi-diamètre , soit  que  quelque  illusion 
optique  constante  se  soit  opposée  à l’exactitude  de  leurs  mesures;  on 
a supposé  que  les  diamètres  des  objets  lumineux  étaient  amplifiés  par 
l'impression  vive  que  leur  lumière  produit  sur  l’organe  de  la  vue,  et 
qu’en  conséquence  si  on  pouvait  voir  la  lune  s’approcher  du  soleil, 
on  jugerait  le  contact  avant  qu'il  n’eût  lieu  ; mais  comme  l'éclipse  ne 
peut  arriver  que  par  l’interposition  du  corps  opaque,  entre  l’objet  lumi- 
neux et  notre  oeil , 1’écliancrurc  du  disque  ne  peut  avoir  lieu  qu’au 
moment  où  la  lune  couvre  réellement  le  bord  du  soleil  ; le  vrai 
contact  ne  se  fait  qu’à  l’instant  où  la  distance  des  centres  est  égale  à 
la  demi-somme  des  diamètres  réels,  et  non  du  diamètre  de  la  luuc  plus 
le  demi-diamètre  amplifié  du  soleil.  Dans  cette  supposition  , les  astro- 
nomes ont  du  trouver  le  diamètre  tel  qu’ils  l’ont  en  effet  trouvé  par 
les  mesures  directes  ; et  cependant , pour  le  calcul  des  contacts  ou  du 
commencement  de  l'éclipse,  il  faut  dépouiller  le  soleil  de  cette  couronne 
lumineuse  qui  l’entoure,  non  pas  en  réalité,  mais  dans  notre  œil. 

Duséjour  a le  premier  fait  cette  remarque  et  diminué  de  3''^  les  demi- 
diamètres  des  tables;  Méchain  et  Lcxell  ont  confirmé  l’idée  de  Duséjour; 
plusieurs  astronomes  l’ont  adoptée,  mais  d’autres  en  doutent  ; c’est  un 
point  qui  n’est  pas  encore  suffisamment  éclairci. 

198.  Duséjour  a trouvé  qu’il  fallait  de  plus  supposer  une  inflexion 
de  a1'  produites  par  l’atmosphère  de  la  lune  ; il  en  résulte  qu’il  faut 
encore  en  diminuer  la  demi-somme  des  diamètres.  11  a été  conduit  à 
cette  conclusion  par  l'observation  des  cornes  faite  par  Short , et  qu’il 
n’a  pu  concilier  que  de  celte  manière  : j’ai  peur  que  l’erreur  pré- 
tendue des  diamètres  ne  tienne  à l’erreur  de  ces  mesures  ; c’est  encore 
un  point  assez  .incertain. 

I,e  rayon  du  soleil  SAB  (fig.  ga)  entrant  dans  l’atmosphère  delà  lune, 
s'infléchit  en  s’approchant  de  la  perpendiculaire  LAV,  et  devient  SAEF. 
En  sortant  de  l’atmosphère  /«E,  il  s’infléchit,  mais  en  s’éloignant  de  la 
perpendiculaire  LN,  et  de  EF  il  devient  EG  ; nous  voyons  donc  le 
soleil  sur  CES'  qui  fait  avec  le  rayon  primitif  SAB  l’angle  GaB  = SaS' 
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= aEA -f-aAE  = aaAE  = aSAV  = ar;  r est  de  i"  environ,  suivant 
Duséjour  ; le  soleil  serait  doue  déplacé  de  a"  pour  un  observateur 
placé  en  a dans  la  région  de  la  lune;  pour  un  observateur  sur  la  terre, 
le  déplacement  sera  moindre. 

Le  triangle  SnG  donne 

P/l  * n • /*v  810  O . Su 

Su  : $in«  ::  Sa  : si  nu  = — ^ — » 

ou 


ar(v — -J-\ 

n \sm  t sin  ’>  J /finw  un  ?r\  / ain  ir\ 

G = = arf  -, : — ) = 2 r(  I — } 

î \&m  v smvy  \ imv/ 


= 2r^ 


»in  ■»  — sin  ** 


) = 


4rsin  J (»  — v)  en»  r (<*-+-  ») 


On  voit  que  r ou  la  réfraction  horizontale  lunaire  est  bien  peu  de  chose/ 
et  que  l'atmosphère  de  la  lune  doit  être  presque  nulle. 


199.  Quand  on  a calculé  la  conjonction  vraie  pour  le  centre  de  la 
terre , d’après  les  observations  faites  en  différens  pays  , la  différence  des 
heures  que  l’on  compte  dans  ces  pays  est  la  différence  des  longitudes 
terrestres;  c’est  pour  cela  principalement  qu’on  se  donne  la  peine  de 
calculer  avec  soin  les  éclipses. 

300-  Le  triangle  ELS  (fïg.  91)  donne 


cos  LS  = cos  E sin  EL  sin  ES  + cos  EL  cos  ES , 
ou,  pour  plus  de  simplicité, 

cos  <j  = cos  E COS  A cos  -f-  sin  A sin  A' , 
et  par  conséquent 

•—  <It  . sin  «•= — dE  sin  Ecos  Aeos  A'—  </A  cos  E sin  A cos  A'-f-  d\  cos  A sin  A', 


en  supposant  bien  connue  la  latitude  de  l’astre  éclipsé  : si  c’est  le 
soleil,  on  a A'  = o,  cosA'=  1 ; et  en  général , 


et 


, dE  sin  Ecns\  co»  (cos  F.  fin  ) C05  h — co>SMn  >') 

wS"  » — ~ ’ • — ■ — . 

«in  v 3 

, f/Esin  EcosA-f-rfAcosEwn  a . . 

a?  = pour  le  soleil. 

Ain  1 r * 


Si  vous  vous  êtes  trompé  sur  la  longitude  de  la  lune  d’une  quantité  <IE, 

c’est- 
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t’est-à-dire  si  la  longitude  des  tables  est  trop  forte  de  iïE,  l’angle  E, 
avant  la  conjonction , sera  trop  faible  de  dE  ; apres  la  conjonction , il  sera 
trop  fort  d'autant,  les  deux  angles  véritables  seront  = — (F,  — d E)  , 
et  -{-(E  — dE)  ; si  la  latitude  des  tables  est  trop  forte,  la  latitude  cor- 
rigée sera  (A — dX),  et  ces  deux  erreurs  produiront  di  sur  la  distance?'. 

Si  l'observation  vous  donne  (o-\-d<r),  au  lieu  de  ? calculé,  vous 
connaîtrez 


d<r  = 


(s- •+•<&•) — sr= 


dEtinE  cos>.co«x' + d*  (cotEsiaAcos*'  — cpaxsinx’) 
.in  v 

dE  tin  E cos  x -f-  d\  »in(  x — a') 
sm  T 


Tout  sera  connu  dans  le  second  membre,  à la  réserve  de  dE,  dX. 
L’émersion  vous  donnera  une  équation  pareille  qui  renfermera  les 
deux  mêmes  inconnues,  et  l’élimination  vous  en  donnera  la  valeur. 
Cette  solution  est  au  fond  la  même  que  celle  de  M.  Cagnoli  : en 
f effet,  du  point  L abaissez  sur  ES  la  perpendiculaire  La,  vous  aurez 


( fi  g.  91  ) sinSLa  : 


5iu  Lo  sin  L3 
sin  Sa  = sin  (A  — A')  ; sinSLa=  cosLSa=  cos  <p: 


sin  Lu «in  E »in  EL tin  E cot  a 

sinr 
sin  SA 


= sm  <p  ; 

sin  (a — a') 


ain  SL 


et  l’équation  deviendra  d?  = dE  cosA' sin<p  ■+•  dA  cosç,  sans  erreur 
sensible. 

Mais  ma  formule , quoique  moins  simple  en  apparence , est  plu* 
courte  à calculer  : en  effet,  Cagnoli  trouve  <p  par  la  formule 


tang  <p  = 


La E cos  î (a  -f-  A ) 

Sa  A — a'  9 


ce  qui  exige  déjà  4 logarithmes  , dr  en  demande  7 , total  1 1 ; la  mienne,' 
en  supprimant  les  cosinus  qui  diffèrent  peu  de  l’unité , n’en  exige  que  8, 
quand  on  se  borne  aux  mêmes  quantités  que  Cagnoli  ; et  sa  formule 
est  moius  complète. 

ao  1.  L’immersion  donnera  donc 


dE  «in  E cot  A cos  a'  dxfco.E  lin  xcosx'  — cosxsinx')  , , 

w H .,77 = At  ■ 

car  les  erreurs  dE,  dA  sont  les  mêmes  pour  le  commencement  et  la  fin; 
ie  reste  est  connu. 


3. 


54 
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Remarquez  seulement  que,  pour  le  commencement,  sinE  sera  ordi- 
nairement négatif,  et  qu’il  sera  positif  pour  l’émersion;  et  que  le  plus 
souvent  on  aura  siu  E positif  après  la  conjonction , et  négatif  avant. 

a02.  Quand  vous  aurez  ainsi  déterminé  les  erreurs  des  laides  par  une 
observation  complète  dans  un  lieu  connu,  vous  pourrez  déterminer  la 
longitude  géographique  d’un  lieu  quelconque , où  l’on  aura  fait  une 
observation  correspondante. 

Alors  si  vous  faites  une  supposition  approchée  pour  la  longitude  du 
lieu  vous  pourrez  réduire  l’heure  de  ce  lieu  en  tems  du  méridien  connu  ; 
vous  pourrez  calculer  par  les  tables,  la  longitude,  la  latitude  et  la  dis- 
tance des  centres  pour  ce  lieu;  mais  si  vous  vous  trompez  dans  celte 
supposition,  ce  qui  est  presque  infaillible,  si  le  tems  réduit  au  méridien 
de  Paris  est  trop  fort,  vous  aurez  une  longitude  trop  forte  de  M<fr  , une 
latitude  trop  forte  de  nulT , M et  m étant  les  mouvemens  relatifs  en 
longitude  et  en  latitude  pour  une  seconde  de  tems  , et  </T  1 erreur  sur 
le  tems  du  lieu  converti  en  tems  de  Paris  , exprimée  en  secondes. 

Une  observation,  soit  de  fin,  soit  de  commencement,  dans  le  lieu 
inconnu , vous  donnera 

MrfT  fin  Eco»  a cota' 4-  mdT  (cos  E «in  acos  a'  — cos  A «in  a') 
ih  — smT 

— ,jr_  [M  siu  E cos  X cos  X'+ffi  (cos  E sin  X cos  A'— cos  X sin  A')]  ; 
iin  ff  L 

d’où  vous  déduirez  la  valeur  de  s/T  et  la  correction  de  la  différence 
supposée  des  méridiens. 


203.  11  peut  arriver  que  vous  n’ayez  pas  d’observation  complète  de 
l’éclipse  dans  un  lieu  connu;  mais l’immersiou  dans  uu  lieu  connu,  et 
l’émersion  dans  un  autre  lieu  également  connu , alors  vous  aurez  pour 
le  premier  lieu , 

JEiinE  cos  a cos  a'  + dA(cosE«m  a cos  a'  — cosa  co»  a')  _ 

d<r  üSTr  • 

pour  le  second , 

</E  «i n E'  co«  A cos  a'  + rfA  ( co« E'  «in  A coj  a'  — co«  A »in  A') 

d*’  = ■ — : — — : — 1 1 — 
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car  </E  et  dx  qui  sont  les  deux  erreurs  des  tables,  seront  les  mêmes 
dans  les  deux  lieux  connus;  vous  corrigerez  donc  les  tables  par  ces 
deux  observations. 

Les  tables  étant  ainsi  corrigées , vous  chercherez  la  correction 
de  la  longitude  supposée  pour  un  autre  lieu,  comme  dans  le  problème 
précédent. 


204 • Il  peut  arriver  que  vous  n’ayez  qu’une  observation , une  immer- 
sion ou  une  émersion  dans  le  lieu  connu , et  une  observation  complète 
dans  le  lieu  inconnu , alors  le  lieu  connu  donnera 


J rfEsinEcoiAC05A'+«//.(cosE«inAeo»A' — cosAsinx')  , .. 

d,  = — 1 =adE~ f- bdK  i 


le  lieu  inconnu  fournira  de  même 

de'  = a VE'  4-  b'dX'  = a’  (VE  -f-  M<iT)+ 

3:  a (IV.  — f—  A VA  “f*  (s'M  — J—  b' Ml  J dVj 
et  du”  = aVE  + b”dX  + (a" M-f-  b”m)  dT. 

Vous  aurez  donc  trois  équations  linéaires  qui  ne  renfermeront  que  les 
trois  inconuues  d E , dX  et  dT  multipliées  par  des  coefïiciens  tout  connus. 
Ainsi  dans  tous  les  cas,  trois  observations  donneront  les  deux  correc- 
tions des  tables , et  la  correction  de  la  longitude  estimée. 

ao5.  Avant  qu’on  eut  pris  l'habitude  de  diflërentier  les  équations  du 
problème  pour  corriger  les  élémens  du  calcul , les  astronomes  faisaient 
l'équivalent  de  la  manière  suivante.  Ils  déterminaient  les  erreurs  des 
tables  par  une  observation  complète , ainsi  que  nous  avons  dit  en 
exposant  la  méthode  de  Lalande;  ensuite,  pour  trouver  la  différence 
des  méridiens,  ils  calculaient  l’éclipse  observée  dans  le  lieu  inconnu, 
suivant  deux  hypothèses  de  lougitudc.  Ils  calculaient  la  distance  des 
centres  dans  ces  deux  hypothèses;  la  première  leur  donnait,  par  exemple, 
<tz=i&l , la  seconde,  ff=3G';  mais  la  distance  devant  être  3a',  ils 
disaient  alors  : 12'  de  différence  dans  les  résultats,  sont  à la  différence 
des  deux  hypothèses,  8'  qu’il  faut  ajouter  à la  première  distance, 
sont  à la  correction  de  la  première  hypothèse  ::  4*  qu’il  faut  retrancher 
de  la  seconde  distance,  sont  à la  correction  de  la  seconde  hypothèse. 
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206.  L'ancienne  méthode  paraîtrait  cependant  avoir  l'avantage  sur  le 
calcul  analytique , quand  ou  n’a  pas  une  connaissance  déjà  fort  approchée 
de  la  différence  des  méridiens.  Faute  de  cette  connaissance  on  ne  peut  cal- 
culer’exactement  l’ascension  droite  du  soleil,  ni  par  conséquent  l’ascension 
droite  du  milieu  du  ciel;  l’erreur  qu'on  y commet  en  introduit  une  dans 
le  nonagésime  et  sa  hauteur,  et  par  conséquent  dans  les  parallaxes.  Pour 
estimer  cette  erreur,  reprenons  la  formule 

lang  N = cos  a tangM  H co;jtf  - 

cette  formule  est  la  même  que  celle  qui  donnerait  la  longitude  d’une  étoile 
dont  l’ascension  droite  serait  M et  la  déclinaison  H (XVII.  56).  En  effet 
la  longitude  du  nonagésime  est  celle  d'une  étoile  dont  l'ascension  droite 
serait  M et  la  déclinaison  11. 

I.a  formule 

cos /i  = cos»  sinll  — sin»  cosll  siuM  (XV.  27) 

est  celle  qui  donne  la  distance  au  pôle  de  lecliptiquc  pour  l’étoile  dont 
l'ascension  droite  est  M et  la  déclinaison  H,  et  (90° — h)  est  en  effet  la  la- 
titude d'une  étoile  qui  serait  au  zénit. 

Pour  trouver  les  différentielles  de  ce  s expressions,  il  faudrait  imiter 
les  calculs  que  nous  avons  faits  pour  les  formules  de  précession,  et  ceux 
que  nous  serons  obligés  de  faire  par  la  suite  pour  trouver  les  change- 
mens  de  longitude  et  de  latitude  pour  tenir  compte  du  déplacement  de 
l'écliptique.  Ce  déplacement  produit  une  variation  ilAi  dans  les  ascensions 
droites,  il  n'affecte  pas  les  déclinaisons,  il  produit  dans  les  longitudes  un 
changement  </L  = r/.Rcos» — rLil  siu»  sinL  tangX,  et  un  change- 
ment dA\  siu  » cosL  dans  la  latitude.  Ici  nous  avons  de  même  à con- 
sidérer l'effet  d’un  changement  dans  l'asccusion  droite  d’un  point  dont 
la  déclinaison  est  constante.  Nous  aurons  donc  pour  la  variation  du 
nonagésime  et  de  sa  hauteur,  les  formules 

rfN  = (LR  cos  » — (7,-ft  sin  »sin  N cot  h , 
et  dh  = dAH  sin  a cos  N. 

Ces  formules  serviraient  à étendre  par  interpolation  aux  minutes  une 
table  du  nonagésime  et  de  sa  hauteur  calculée  de  degré  en  degré  seu- 
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îement;  il  faudrait  pour  plus  d'exactitude  faire 

dy  — dÆ.  cos  ai — dAS.  sin  ai  siu(N  -j-jr/N)  COt(/i  -f-  7<fA)  > 
et 

dh  = (LU  sin  u)  cos  (N  -H  jdN)  ; 

ces  formules  portées  dans  les  formules  de  parallaxe  différcnliées  par  rap- 
port à 3V  et  A donneraient  l'erreur  des  parallaxes.  Elles  compliqueraient 
singulièrement  l’opération  ; mais  il  est  aisé  de  voir  que  l’erreur  des  pa- 
rallaxes sera  insensible  presque  toujours.  Eu  effet,  avant  d’observer  une 
éclipse  de  soleil  ou  d’étoile,  pour  déterminer  sa  longitude,  le  voyageur 
a presque  immanquablement  observé  quelque  éclipse  de  satellite  qui  lui 
a donné  sa  longitude  à moins  d’une  minute  près  en  tenus;  il  ne  peut 
se  tromper  de  5’'  sur  l’ascensiou  droite  du  soleil.  L’erreur  est  encore 
moindre  dans  les  calculs  que  l’on  fait  journellement  pour  vérifier  les 
différences  de  longitude  déjà  connues  à quelques  secondes  près.  Le  marin 
connaît  toujours  sa  longitude  à un  demi  degré  près,  ainsi  nous  pouvons 
négliger  les  erreurs  provenant  de  <£M. 

307.  Supposons  encore  que  la  latitude  ne  soit  pas  parfaitement  connue 
dans  le  lieu  dont  on  cherche  la  longitude,  la  formule  tangN  donue 

dX  WH  sin»  WIItinocotTf 

cos’iS  cosM  cus'H  " co»*HcosM  * 


L’équation  cos  A donne 


— dh  sin  A = dH  cosa  cos  H dl\  sin  ai  siuH  sinM 


—dhss 


WH  (cos  a co»  H -g  sin  » sin  H sin  M ) 


/cos  >1  cos  ll\ 

^ cos  N J 

=z  ain  h 

WH  cos  N 
cos  M 


( cos  « -f-  sin  ai  tang  II  sin  M ). 


n -g sin  A cp?((Ç — N -f-  n) 

1 1 . J 

•m  A ’ 


donne 

«t 


'B-cos  h dhcmltt  — N + ri)  . . , . 

wn  = 1 -f-  «■  sm  A sin  (<£  — N -f-  n)rfN  ; 

an — u«h  .i»M) 

■ * • ij/  a vit  1 rr\  S|fl»l  COSa  N ■ tr* 

-f-  sm-w  si u h snifC  — N + H) — ïj— = A dH. 

v m-  „ # / co*  il  cos3I 


co»  11  cos  31 
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La  formule 

■ar=  tar  cos/»  sia  A — etc;  (XV.  28) 

donne 

dw  — — dh  sin <sr  sin  h sin  A — etc., 
ou  peut  négliger  le  reste 

(br—-\-  ~~3f~(c°s  «4-sina»  tangH  sinM)  simarsin/tsinA  sa  B<fH 

nouvelles  parties  à introduire  dans  la  valeur  de  dF.  et  de  d\;  mais  ces 
corrections  ne  peuvent  être  que  très-  légères,  puisque  <fll  est  partout 
multiplié  par  sin<®‘,  cl  que  6o''sin>ur  ne  vaut  jamais  i".i;  elles  com- 
pliqueraient les  calculs,  et  comme  on  peut  les  croire  de  l’ordre  des 
erreurs  inévitables  dans  les  observations , on  ne  peut  guère  se  flatter  de 
prendre  une  peine  utile  en  les  déterminant.  D’ailleurs,  comme  dH  est 
inconnue,  tout  ce  qu’on  peut  faire,  est  de  calculer  les  coeÛicicns  A 
et  B des  corrections  A dll  et  B</H  , tenir  compte  de  leur  effet  sur  ifT  , 
et  donner  enfin  </T  accompagné  d’un  terme  ad\l,  qui  exprimera  l'effet 
d’une  erreur  </II  sur  la  différence  des  méridiens;  ou  ne  connaîtra  que 
le  coefficient  a et  l’effet  ne  sera  connu  qu'avec  dl I. 

208.  Au  reste,  on  conçoit  qu’en  rassemblant  une  grande  quantité 
d’observations  en  des  lieux  difl’érens  , on  pourra  multiplier  les  équations 
de  condition , assez  pour  éliminer  autant  d’inconnues  qu’on  voudra. 
Mais  il  ne  faut  pas  porter  si  loin  scs  prétentions,  on  doit  sc  borner  à 
corriger  les  erreurs  des  tables  et  celles  des  différences  de  méridiens  ; 
on  ne  doit  pas  même  s’attendre  à beaucoup  de  précision  sur  ces  points 
principaux.  J’aurais,  ce  me  semble , plus  de  confiance  aux  erreurs  des 
tables  déterminées  par  les  passages  au  méridien , du  moins  pour  la 
longitude,  car  la  latitude  dépend  trop  des  réfractions,  surtout  quand 
elle  est  australe. 

Ce  n’est  donc  que  du  tems  et  des  recherches  multipliées  qu'on  pent 
attendre  une  bonne  détermination  des  longitudes  géographiques,  et  dans 
le  fait,  il  importe  assez  peu  pour  le  géographe  et  même  pour  l'astronome 
que  l’on  se  trompe  de  quelques  secondes  sur  les  longitudes  terrestres 
et  sur  les  lieux  de  la  lune  dans  le  ciel.  La  navigation  ne  demande  pas 
une  précision  plus  grande , car  il  suffit  toujours  de  connaître  la 
position  du  vaisseau,  à quelques  minutes  près,  et  nous  verrons 
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qu’une  erreur  de  1"  en  degrés  sur  la  lougilude  de  la  lune , produit  2" 
environ  sur  le  tems  , et  5o"  en  degrés  sur  la  longitude  du  vaisseau. 
Ainsi , une  seconde  d’erreur  sur  la  longitude  de  la  lune  produit  i mi- 
nute sur  la  longitude  terrestre;  20"  produiraient  10';  mais  on  a de 
plus  les  erreurs  des  observations  qui  sont  bien  plus  considérables  en 
mer. 

209.  Quand  l'éclipse  totale  ou  annulaire  commence  ou  finit , les 
deux  disques  sout  tangens  intérieurement,  si  l’on  nomme  s la  distance 
des  centres , on  aura  s = 7 ~ t O • 

La  durée  de  l’éclipse  observée  en  des  lieux  différons,  donnant  quatre 
équations,  peut  servir  à corriger  quatre  élc'mens;  l'élongation,  la  lati- 
tude, la  différence  des  méridiens  et  la  somme  des  demi-diamètres. 

Pour  trouver  la  différence  des  demi-diamètres , il  faudrait  observer 
déplus  la  demi-durée  d’une  éclipse  centrale,  annulaire  ou  totale. 

La  demi-durée  de  l’éclipse  totale  ou  annulaire,  si  elle  était  en  même 
tems  centrale,  donnerait  un  mouvement  relatif  apparent  qui  serait  égal 
à la  demi-différence  des  diamètres. 

Si  le  diamètre  de  la  lune  surpasse  de  2'  20"  le  diamètre  du  soleil , 
l’augmentation  pourra  porter  cet  excès  à 2'  56",  supposons  trois  minutes; 
ce  serait  le  mouvement  relatif  pendant  la  durée  de  l'éclipse  totale  au  zénit. 
La  lune  serait  périgée,  et  le  soleil  apogée,  le  mouvement  relatif  serait 
le  plus  graud,  et  environ  de  3a'. a5";  la  durée  de  l’éclipse  totale  serait 

de  environ  d’heure,  ou  un  peu  plus  de  5'. 

Si  le  diamètre  du  soleil  surpasse  de  3'. 40“  le  diamètre  de  la  lune,  la 
lune  sera  apogée,  le  soleil  périgée.  Le  mouvement  horaire  relatif  sera 

25'. 12",  la  durée  de  l’éclipse  annulaire  -^°  d’heure,  ou  -y8..-,  = -^-  un 

’ • 33.13  ’ 75. 3b  g. 4 

peu  plus  qu’un  dixième  d’heure  ou  G',  ce  sera  la  durée  de  l’éclipse  annu- 
laire à l’horizon,  l’augmentation  du  diamètre  la  diminuerait  encore. 

Si  l’éclipse  annulaire  n’est  pas  centrale  on  pourra  du  moins  mesurer 
la  plus  grande  et  la  plus  petite  largeur  de  l’anneau,  c'est-à-dire  les  deux 
distances  opposées  des  deux  bords  tant  du  soleil  que  de  la  lune.  Soient 
ab  = a et  crf=  b ces  deux  distances  (fig.  92);  à l’immersion  en  I le 
centre  de  la  lune  sera  en  L,  il  sera  en  V à l’émersion  E;  au  milieu, 
il  sera  en  n,  ensorte  que  7iL  = /iV=î  LV  m=  { mouvement 
relatif 

tib  ^ Sb  — S<7  — Sb  — <77j  — • S/i  = 7©  — i(T  — t = s — i — if. 


*5a 

d'où 
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im‘  — rnh  — LS  — Su  — i*  — t*  = s‘  — s‘  4*  a ns  — û‘; 
a«*  4-  a*  = ans  et  s = ~ -f-  j<j , on  aura  donc  s cl  e; 

cd=Stt  — Sc  ==  S d — (ne  — Sn)  = S d — ne  4-  Se 

= iO— ïC+«  = i-f ‘=^1  i=.b—  s; 

■fin'  = î*  — t*  = j*  — i“  4"  a fa  — j*  = afa  — b‘ 

afa  = jm‘  4-  fa  ; s=”^4-  'A,  autre  moyen  d’avoir  s et  e. 

Si  on  a fait  les  deux  mesures 
a — s — f, 

b = s 4-  t j 

on  en  déduira 

o4-*s=as,  s=i(b  + a); 
b — a = a«,  c = j(b  — a). 

I .a  durée  de  l’éclipse  annulaire  n’étant  que  de  6'  environ , on  a pu  Sup- 
poser isocèle  le  triangle  LS V , l’augmentation  du  demi-diamètre  n’ayant 
pas  changé  dans  cet  intervalle.  On  aurait  encore 

“-B+S  + «*+-)l 

•5  rsb + ih + * (* + a)  = » (6  + a)  "> 

d’où 

+ = + m'b  + m‘a  = 4ab(b  + a); 

et 

«i,  = ^~i^==4<|A  et  ±m  = \/7b. 

ato.  C’est  ainsi  qu’on  pourrait  trouver  </j  (C — O);  mais  il  est  plus 
sûr  et  plus  facile  de  corriger  le  demi-diamètre  de  la  lune  par  les  éclipses 
d’étoiles , qui  sont  beaucoup  plus  fréquentes  ; et  de  corriger  ensuite  le 
demi-diamètre  du  soleil  par  les  éclipses  de  soleil. 

ail.  La  quantité  de  l’éclipse  est  en  général 

= 7 O +ï  <C'  — distance  apparcute  des  centres. 


s 


Pour 
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Pour  que  l'éclipse  soit  totale,  il  faut  que 

iO-MC'—  <*=0,  ou  — iO. 

ou  bien  — -jO  -ha,  a étant  l'augmentation  du  demi-diamètre, 

qui  peut  aller  à 17  ou  18". 

Si  l’éclipse  devient  totale , mais  sans  demeure , et  ne  dure  qu'un 
instant , c’est  que  les  diamètres  sont  égaux,  J © =£  C + a>  cet  instant 
sera  celui  de  la  plus  courte  distance  des  centres  ==  A — latitude 
apparente  = 0;  donc  A A étant  la  latitude  vraie  à la  conjonction 
apparente. 

Vous  savez  calculer  a;  vous  aurez  a = -j(0  — C),  l'augmentation 
sera  égale  à la  demi-différence  des  diamètres. 

Vous  connaîtrez  donc  la  latitude  vraie , car  vous  saurez  calculer  la 
parallaxe  de  latitude  ; mais  la  lune  sera  en  conjonction , puisque  l'éclipse 
sera  centrale  ; vous  aurez  donc  la  latitude  à l'instant  où  l’obscurité  aura 
été  totale. 


a 1 3.  Si  le  soleil  reste  quelques  instans  dans  l'ombre,  et  qu'on  ait  exacte- 
ment observé  la  durée  de  l’obscurité  totale,  on  connaîtra  par  le  tems  de  cette 
durée,  le  mouvement  relatif  apparent  = ab  (fig.  g5)  = 2an  = -ibn  — m ; 
je  suppose  que  de  plus  on  ait  conclu  de  ce  qui  précède,  c’est-à-dire 
des  tables  corrigées  et  du  calcul  des  parallaxes , la  plus  courte  distance  < 
des  centres  ; à l'immersion  , le  ceutre  de  la  lune  était  en  a , à l'émersion, 

il  était  en  b,  on  aura  donc  Sa  =na  -|-Sn  oos'ajra'+t’;  on  con- 
naîtra donc  f—  7C — iQ-t-o;on  peut  encore  faire 


‘‘=>‘  0 + T^)’=  ?«*(»+‘anS,P)=!-^. 


et 


i m 


co  s p 110  p 

mais  on  ne  peut  guère  espérer  de  précision  par  ce  moyen. 


31 5.  Il  nous  reste  à donner  des  exemples  du  calcul  d'une  éclipse  pour 
un  lieu  particulier,  suivant  les  principales  méthodes,  afin  qu'on  puisse 
juger  de  leur  précision  et  de  leur  accord;  nous  commencerons  par 
celle  du  nonagésime. 

Cherchons  la  distance  apparente  des  centres  pour  Paris,  à g*1  10';  la 
distance  à midi  est  — ah  5o',  dont  le  quart  donne  l'angle  horaire 

— 43*  3o' 

Pour  ce  moment,  l’ascension  droite  vraie  du  soleil  est  -f-  n . 8 . 5" 

l’ascension  droite  du  milieu  du  ciel  sera M s=  — Si. ai. £7. 

3.  55 


A'  A ^ 
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Pour  le  calcul  du  nonagésime  et  des  parallaxes,  on  diminue  la  hau- 
teur du  pôle  de  l'angle  de  la  verticale  (XV.  45)  » ainsi  nous  aurons 
H = 4d*  5g'  5o'',  au  lieu  de  48'  5o'  14"»  et  nous  ferons  les  calculs  que 
l’on  voit  dans  le  tableau  ci-joint. 


Cos ■ 9.9634s 

tang  M — 9 . 78606 

9 -7475a 
tang  N ss  — 1*39'  5" 
<C  = 4-  11. *9.48 
— K)  = + i3.  8.53 
— K)  = a6. 17.46 

— N)  = 59.aS.39 

À = 89.14*  7 

A = distance  de  la  an- 
pôle  de  l'écliptique. 

a as  6’  56”  06 

b = 3,59 

c as  o ,o3 

n — 6.59,68 

C = 1 i* 19.48,8 

<£  + n = u.36.^8,48 

O = ta.  6.36,70 

O— (C+n)  = 

log  JL 3.a5a4a 

log  da a. 73180 

tangu  = i6°a/ ao' . 9.47038 

C.  cosu, 0.01816 

log  t/L 3.a5a4a 

17=31'  4', 5 3.27058 

e7  = 3o  5 1 9 

12,6  dist.  des  bords. 


tin  o tang  II 9.6509a 

C.  cosM 0.06861 

-f-o.53o3i 9.72453 

-^3.55914 

—0.03883...  log  8.45984 

sinv. . . 8.19636. 
sin  A...  9.75145 
C.  sin  a . . . 0.0000a 

sin*'...  7.94781 
sin  (<£ — IV) ...  9 . 3569a 
C.  sim'...  5.3i443 

a.  . . a. 61916 

alogsinv',..  5.8956a 

•ina(C — N)...  9.64641 
C.  sin  a*.. . 5.01640 

b.  . . 0.55543 

3]ogsin«'...  3.84343 
«>n3((£ — N) ...  g . 8o3oo 
C.  sm3'. ..  4.83730 

e...  8.48373 

c— N = 13.  8.53 
in  = 3.3o 

C— N+Jn  = i3.ia.a3 

a'  = 44*  17*85 

b'  = a3,3o 

c7  = 0,06 

T = 44.4l,ai 

A = 89*34.  7,0 

A-fx  = go.  8.48,21 


dA  = 0.  8. 48, ai 


Cos  H...  9.81986 
cosM...  9.93139 
C.  cos  N.. . o.ocoiS 

linA...  6.75143 
cosA...  9.91679 

tangA...  9.83464 
coKC— ■ N+in). ..  9.98836 
C.  cos’n...  c.osooo 

tangr=  33*38'  8'  g.8a3co 
a—  89.04.  7 

55.45.59  = (A— x) 

ui.3i.58  = a(A — x) 
167.  17.57  =B  3(A— x) 


c. 

CO?  TT.  . 

. O.C7958 

•in  <tr. . 

. 8. 19636 

co ih. , 

■ 9-9,679 

aln  . 

. 8.19273 

sin  (A 

— x).. 

• 9-9*757 

C. 

sin  1*. . 

. 5.3i445 

a'. . 

. 3.43453 

a log 

sin»'.  . 

. 6.38546 

tin  s(  A 

-x).. 

. 9.96858 

C. 

sin  a*. . 

. 5.oi34o 

A'.. 

. 1.367.(4 

31og 

sin  ** . . 

• 4-578i9 

sin3(  A 

— x).. 

• 9-34219 

C. 

sin 3*. , 

. 4-  3730 

e7.. 

. 8.75768 

dist.  O au  pôle  de  l’écliptique. 


a9.48,aa=rfL 
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E'  est  la  distance  apparente  des  centres  ; la  somme  des  demi-dia- 
mètres vrais  est  3o'  44'>3  ’■  calculez  l'augmentation 

= sin7rcot(û  — x)  — jC  sin*7r  = 7",7 , 
vous  verrez  que  la  somme  des  demi-diamètres  apparens  sera  3o'  5i'',g, 
la  distance  apparente  des  bords  I2'',6;  l’éclipse  est  donc  bien  près  de 
commencer.  Si  ces  calculs  sont  un  peu  longs  , ils  sont  de  la  plus  grande 
facilité  ; c’est  ainsi  que  j’ai  formé  le  tableau  de  la  page  44  >• 


a <4-  Le  calcul  par  les  parallaxes  d’ascension  droite  serait  tout  sem- 
blable, et  l’on  n’aurait  à calculer  ni  le  nonagésime,  ni  sa  hauteur; 
mais  il  faudrait  avoir  les  ascensions  droites  et  les  distances  polaires , 
avec  la  précision  des  dixièmes  de  secondes.  J’ai  fait  les  mêmes  calculs 
par  ces  parallaxes , et  j’ai  trouvé  partout , à quelques  dixièmes  de 
seconde  près , les  mêmes  distances  que  par  le  uonagésime.  Ces  petites 
différences  étaient  peut-être  dues  à ce  que  les  ascensions  droites  et  les 
longitudes  ne  s’accordaient  pas  entre  elles  à i ou  a dixièmes  de  se- 
conde, et  je  n’ai  pas  examiné  ptus  scrupuleusement  les  deux  opérations. 


ai 5.  J’ai  voulu  voir  ensuite  ce  que  me  donneraient  les  parallaxes 
de  distance  calculées  directement  suivant  la  méthode  exposée  (i85); 
et  j’ai  trouvé  les  mêmes  résultats  que  par  les  deux  méthodes  précédentes. 
Voici  le  type  du  calcul  : vous  déterminez  par  les  formules  ordinaires 
de  trigonométrie  , N = ZS  = distance  soleil  au  zénit , et  l’angle 
PSZ  = a (fig.  90)  ; vous  retranchez  l’un  de  l’autre  pour  avoir  ZSL 
angle  que  fait  la  distance  vraie  des  centres  avec  le  vertical  du  soleil. 
Ici,  ZSL  = S'  = S — a. 

Soit  LV  la  parallaxe  de  hauteur , LSV  = n sera  la  parallaxe  angu- 
laire au  centre  du  soleil , vous  aurez 


(&in  Tt  co»ZS\  , 

J »in  S 

*»n  5L  / 

iauy  ii  = 

® /sm<*rcosZ5\ 

1 — 1 : — — icosi 


/*in<trcosN\  . 

( ? — ) S 

\ «in  L / 


vous  en  conclurez  S"  = ZSV  = S'  -f-  n.  Alors 

sinS*  < 


cotSV  = cot(E  •+•  w)  = (cotE 


n-»cosN  \ 
éin  E / 

= [lai,g  (9°*— E)  — tangn]^|r 

»in  S*  /sin  (qoü — F.  — //)  \ si  n S^coa  (u  -f-  E) 

5iu5'  \C0â(90® — E) coj u/  sin  5'  ûnE  co* u 9 
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et  même 


langSV  = tang(E  + T) 


fin  E roi  u s!n  S' 
coa  (n  -f-E  ) sin  5“  * 


(E  + *)*= 


E coa  u sin  S' 
cos  (u  -f“E)5ÎnS*' 


Pour  avoir  l’augmentation  des  diamètres , on  fera 
d : d ::  sinZL  : sinZV, 


or 

et 


ZL  = 7„S  — SL  cosZSL  = N — E cosS', 
ZV  r=  ZS  — SV  cos  ZS V = N — E'  cos  S", 


ri'  liri/V  ûn(N — E'cofS")  _ finN—  fin  E'cosS'coj  N 

d tin/l.  «in (N  — Ê cos Sr)  ~ liniS — sinE  cos  S' cos  N 


1 — sinE'cosS'cot  N 


i — sin  E cos  S' col  N 

= i -f-cotN  (sinE  cosS'  — siuE'  cosS"), 


i — sinE'  cos  S"cot  N-f-sin  E cosS'cotN 


« = ' — r/=  d cotN  (sinE  cosS'  — sinE'  cosS"). 


aiG.  Par  des  calculs  tout  pareils,  j’ai  clie relie  les  distances  de  io'  en 
jo'  pour  toute  la  durée  de  l’éclipse,  et  j’ai  trouvé  partout  l’accord  le 
plus  satisfaisant  avec  ce  que  m’avaient  donné  les  parallaxes  de  longitude 
et  d’ascension  droite;  ensorte  que  ces  trois  méthodes  sont  de  la  même 
exactitude  : celle-ci  n’emploie  que  l’angle  au  soleil  S et  la  distance 
vraie  des  centres  E.  J’ai  donné,  table  première,  page  4°5»  ces  deux 
quantités,  que  je  suppose  déterminées  d’avance.  11  faut  que  la  distance  E 
soit  calculée  avec  la  précision  des  dixièmes  de  seconde  ; mais  pour  les 
arcs  et  les  angles  qui  ne  sont  que  subsidiaires , on  peut  se  contenter 
des  secondes , ou  même  des  dixaines  de  secondes , comme  pour  le 
nonagésime  et  sa  hauteur.  Voyez  ci -après  (page  44')  table  des 
distances  apparentes  de  îo  en  io'  pour  toute  la  durée  de  l'éclipse. 
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Calcul  direct  de  la  distance  apparente: 


Tenu  9*10'  P = A = 90—  D sa  85'5a'a5*  S=68*4a'3g*  E — 5i'a5* 


CotH...  9.94430  , tangP... 

9.96305  sinH.. 

. 9.87555 

cos  P...  9.86763  ainy... 

9.73570  C.  cos^., 

. 0.07634 

tang^s=3a»5/ 53'  9.81193  C.  aiu(A— y) . . . 

O.10SO4  C0s(A — y). 

• 9-78698 

A = 85. 

ia. a5 

9-79979  cosN. 

• 9-75877 

a —y  = 5a . 

14. 3a  Unga  = 3a*  14' i5* 

âlQ  4P. 

. 8. 19636 

S = 68.43.3q 

C.  sin  E. 

. i.8a5i9 

S'=S  — a = 36. 118.04 

tanga  = 09° 56'  8'. 

• . 9 • 7603a 

N = 56.46.16 

E=  5i.a5 

lin  v l ain  E . « 

, . o.oai55" 

u 4-E  = 3o.47.33 

sinN. . 

• 9- 9**4® 

9-944=1 9-944°> 

coa  S' . . 

. 9.90533  linS'...  9.77411 

—0.70687. . 

• 9.84.934  C*  log b...  0.53394 

+»*o 

tangn  = 60*41'  0'  o.s5io6 

0.  a^3i3  = 

-b  S'  =36. 08.  04 

S"=S'+n  = 97.  9.34 

} O = 1 5'  57*  o 
ïC  = >4-47.» 
a— 7j7 

^ = 30.51,9 


cosu. . 
C.  cos(u-f-E). . . 
tin  S'. . . 
C.  tin  S* . . . 
E... 


ETssS»'  4*5 

/ = 3o. 5i  ,9 
di«t4QC«  des  bords  = 13,6 


9.93781 

0.06599 

9-7741 1 
o.oo34o 
3.48906 
3 . 07057 


d=i4'47'o  ...  0.9480a 
cotN...  9.81651 
a. 76433 
sioE...  8.17481 
coi  S'. . . 9 9o533 
+ *>'.99  • • • 084447 

— a. 76433 
sia  E'. . . 7.95613 
cos  S"  — 9.09546 
+ °”  ,66  ■+■  gTSiSgo 


217.  On  remarquera  dans  le  tableau  qui  va  suivre,  que  les  E'  croissent 
avec  asser.  de  régularité , si  ce  n’est  vers  le  milieu  de  l’éclipse. 

En  interpolant  les  L et  les  A pour  les  minutes  et  même  les  demi- 
minutes,  et  calculant  les  E',  d’après  cette  interpolation,  j’ai  trouvé  que 
la  plus  courte  distance  vers  ioh  38'  était  de  a/,1'.  Or  le  demi-diamètre 
du  soleil  est  de  61"  plus  grand  que  le  demi-diamètre  augmenté  de  la 
lune,  la  lune  devait  paraître  toute  entière  sur  le  soleil  et  laisser  tout 
autour  d’elle  uu  anneau  qui  n’était  pas  de  la  meme  largeur  partout. 


458  ASTRONOMIE. 

Le  demi-diamètre  du  soleil  est. . i5'.57" 

Le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  était  alors  de 14  .56 

Ainsi  l'anneau  se  sera  forme  à l'instant  où  la  distance  des 

ceutres  aura  etc  de 1 • s 


c’cst-à-direà  io1*  55'  6",  comme  il  est  aisé  de  le  voir,  sans  calcul  à l’ins- 
pection du  tableau.  F/anneau  se  sera  rompu  quand  la  différence  sera 
redevenue  de  i'  1",  c’est-à-dire  vers  ioh4o'  35",  comme  ou  le  voitencorc 
par  le  tableau  qui  montre  qu’à  ioh  4°’  la  distance  étoit  5o".5  avec  une 
augmentation  de  18"  par  minute;  or  il  fallait  que  la  distance  augmentât 
de  10".  5.  Nous  dirons  donc 

qii  , /.  1 1 , i.  — , 10.5  X 60 io.5  x ao aïo 

18  : Go  ::  10 '.5  : x = 3 — = = — = -*-=  35’; 

18  b b ' 

la  durée  de  l’aiyicau  sera  donc  (io11  40'  35”—-  io’1  35'  6")  = 5'  ag". 

Supposons  que  le  diamètre  tabulaire  de  la  lune  soit  trop  fort  de  a" 
la  différence  des  demi-diamètres  sera  63"  au  lieu  de  61",  l'anneau  com- 
mencera et  finira  quand  la  distance  apparente  sera  de  63"; 

18"  : 60"  OU  3 : 10  ::  a"  : j-  = 6".G66 ; 

et  par  conséquent  la  durée  de  l'éclipse  annulaire  sera  augmentée  de  i3". 
On  voit  donc  commeut  la  durée  de  l'éclipse  annulaire  peut  servir  à 
corriger  la  demi-différence  des  diamètres;  mais  il  faudrait  être  sûr  d'ob- 
server à moins  de  1"  la  formation  et  la  rupture  de  l'anneau,  ce  qui  est 
fort  douteux;  car  dans  la  dernière  éclipse  totale  du  soleil  observée  à 
Philadelphie , les  astronomes  u'out  pas  été  d'accord , à quelques  secondes 
près,  sur  l’instant  où  le  soleil  a été  entièrement  éclipsé,  ni  sur  celui  où 
il  a commencé  à reparaître;  quoique  ces  phénomènes  paraissent  encore 
plus  aisés  à observer. 

Notre  tableau  sert  encore  à déterminer  le  commencement  et  la  fin 
de  l'éclipse.  En  effet  nous  avons  vu  qu’à  9'1  10'  la  distance  des  bords 
était  encore  de  12". 6,  le  tableau  montre  qu’elle  diminuait  de  3' 3g"  et 
jo,  ou  de  ai". g par  minute;  nous  dirons 

ai". 9 : 60"  ou  7.3  : ao  ::  ia.6  : x = — 4 = 34". 5; 

y.o 

ainsi  l'éclipse  à dû  commencer  à g'1  10'  35"  environ. 
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Nous  ferons  un  Calcul  semblable  pour  la  fin  à îa'1  10'.  /.  E'=  S0.ÎI7 


La  demi-somme  des  diamètres  apparens  est 3o . 54 

L’éclipse  était  finie  puisque  la  distance  des  bords  était  de  3''...  3'' 


Celte  distance  augmente  de  199*  en  10',  ou  de  20''  par  minute,  ou 
de  j de  seconde  de  degré  par  seconde  de  tems,  il  faudra  donc  ôter 
9"  de  1 ah  10',  et  nous  aurons  la  Gu  & 1 a*1  9'  5i",  d'après  les  clémeus  que 
nous  avons  employés. 

ai8.  Il  n'était  pas  nécessaire,  comme  on  voit,  de  faire  tant  de  calculs, 
il  nous  suffisait  d'avoir  les  distances  apparentes  pour  g11  10',  gh  20'  et 
9h  3o';  nh  5o';  1 2h  o';  iah  10'. 

Nous  avons  trouvé  la  fin  à 
le  commencement  à 

Donc  le  milieu  à 

Nous  avons  trouvé  environ 

On  voit  que  les  deux  moitiés  de  l'éclipse  sont  presque  égales  : 
ainsi  après  avoir  trouvé  le  commencement  et  la  fin,  nous  aurions  conclu 
le  milieu  vers  ioh  40',  et  nous  aurions  cherché  E'  pour  io'1  38',  ioh  40' 
et  io''4a'.  Nous  aurious  fait  en  tout  g calculs  de  distance  apparente 
au  lieu  de  5i;  mais  nous  avons  voulu  montrer  jusqu’à  quel  point  on 
pouvait  compter  sur  la  régularité  des  variations  de  la  distance  apparente. 

À </'  10',  c'est-à-dire,  quelques  secondes  avant  le  commencement , 
notre  méthode  nous  a donné  Z»SV  = S'+  fl  = S"  = 97*  9'  a4"t  ainsi 
c'était  à 97°  9'  du  point  le  plus  élevé  du  soleil , ou  7*  au-dessus  du  dia- 
mètre horizontal  que  nous  devions  diriger  la  vue  pour  Lien  saisir  le 
commencement  de  l’cclipse.  Dans  toute  autre  méthode,  il  faut  un  calcul 
tout  exprès  pour  déterminer  ce  point  d’emrée;  ce  point  était  entre  le 
méridien  et  le  vertical  du  Soleil,  c’est-à-dire  à la  droite  do  l'observateur, 
ou  à gauche  daus  la  lunette. 

219.  Supposons  qu’on  ait  observé  une  cclipsc  dans  un  lieu  dont  la 
longitude  est  inconnue.  On  connaît  toujours  ccttc  longitude  à peu  près, 
c'est-à-dire  assez  bien  pour  calculer  la  déclinaisou  du  soleil.  D'aiilcurs 
on  pourrait  observer  cette  déclinaison  au  méridien  et  prendre  dans  une 
éphéméride  le  mouvement  diurne  en  déclinaisou.  On  sait  l'heure  du 
commencement,  avec  celle  heure,  la  hauteur  du  pôle  et  la  décliuaisou. 


ta1-  9' 51* 
9. 10.55 

10. 40. i3 
io.58 


Digitized  by  Google 


44o  ASTRONOMIE. 

on  aura  la  distance  zénitale  du  soleil  à l’instant  où  l’éclipse  a com- 
mencé ou  fini. 

Aussitôt  après  l’observation  du  commencement,  mesurez,  avec  le  mi- 
cromètre la  différence  ni  de  hauteur  entre  le  bord  du  soleil  et  le  point  E 
par  où  la  lune  est  entrée  sur  le  soleil  ( Gg.  g5  ) , vous  aurez 


Sa  * n,.  p ^ 5 0 dh dh 

ggr=  sinSEa  = costSa  = — |-q — = i — pq  > 

i — cosESo  = asiu*iESa  = ^; 

sin-iESa  = f|=(|),  siniES  «=(§/, 


menez  la  perpendiculaire  \d 


Srf  = SV  cos ES«  = (j O +i<i)  cosESu  = ffcosESo; 
rLd  — ZS  (N  -f-9’  cosESa); 

Bd  — vr  sinZ d} 


ZB  = *Ld  — Bd  =:  Z d — er  sin  Z d ; 

Vd  sin  '/Ai SVfinESasinZB * linESa  sin  ZB 

sia  Z d~  sia  Z d sin  Zd  1 


6iu  7jd  l siu  ZB  ::  Vd  ; LB  : 


B*/  — Sd=zBS} 


jg  = tangLSBj 


SL  = E 


SB 

ccmLSB  ’ 


Vous  aurez  donc  SL  = distance  vraie  des  centres  ; vous  cherchera* 
à quelle  heure  d'un  méridien  connu  cette  distance  vraie  avait  lieu,  vous 
comparerez  cette  heure  à celle  de  l’observation , vous  connaîtrez  la  dif- 
férence des  méridiens , non  pas  très-bien , mais  assez  pour  faire  le  calcul 
dans  deux  hypothèses  peu  différentes,-  d’où  vous  conclurez  la  véritable 
différence  des  méridiens. 


aao.  Un  tableau  tel  que  le  suivant,  calculé  pour  un  lieu  connu  où 
l’on  aura  observé  une  éclipse , pourra  servir  ensuite  à trouver  la  cor- 
rection des  tables,  et  par  suite  la  différence  des  méridiens  pour  tous 
les  lieux  où  l'on  aura  observé  la  même  éclipse. 

Pour  le  commencement  de  l’éclipse  recommencez  le  calcul , en  sup- 
posant la  longitude  plus  grande  de  10",  et  conservant  tout  le  reste,  et 
voyez  de  combien  le  contact  sera  avancé  ; supposons  que  ce  soit  de  dt. 

En  laissant  la  longitude  telle  qu’elle  était,  recommencez  le  calcul  de 
E',  eu  augmentant  la  distance  polaire  de  10",  vous  aurez  un  changement 
de  teins  que  je  suppose  de  <U\  (Voyez  page  442-) 

Distance 
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Dislance  apparente  des  centres  à Paris. 

Teins  vrai 
à Pari». 

DifF  apparente 
longitude. 

DifTér.  appa- 
rente latitude. 

Distance  ap- 
parente des 
centres  E'. 

Variation 
pour  * 
i7  de  teins. 

Demi-dia- 

mètres 

appareils. 

Eclipse. 

9*10'  0’ 

20.  O 

3o.  0 

— ao'48'a 
ai> . 1 7 . 3 
aa.48.7 

— 8'  48*  3 

7.48.4 

6.48.0 

3i'  4*5 
97  95.3 

33.48.3 

91*03 

ai  .71 
31.55 
ai  .34 

ai . 16 

31 .01 

90.83 

ao.61 

90  5 

:?:f 
— 8.6 
— o.a 

+ 7-3 

i3 .4 

■ 5.8 

18.1 

19.6 

30.3 

30.6 

90  4 

90.3 
ao  39 

90.96 

90.19 

90.07 

90.  04 

'9-9!) 

'9-90 

l9-9a 

3o'  5 1 * o 
3o.5a.o 
3o.5a. 1 

— o'l3'6 
4-  3.96.7 
+ 7-  3-9 

0 

çpfr 

000 

10.33.4 

i5.58. a 
13.36. 1 

5.45.8 
4.45.6 

5.40.9 

90  13.7 

16.39.3 
i3.  7.7 

59.3 

59.3 

59.4 

10  3g  5 
■4- i3.o 
'7-44-7 

10.  0 
20.  0 
3o.  0 

315.9 

5.57.4 

a.40.7 

9.36.7 
1 .39.9 
0.98.8 

ifii 

245.3 

53.5 

53.6 

53.7 

91.14-9 

94.43.3 
98.  9.5 

35. 0 

36.  0 

37.  0 

1 . 9.6 
0 43 -3 
0.93.0 

— 0.  3.q 
+ 0.  9.1 
0.17.4 

1 . 3.7 
o.43.3 
0.38.8 

63.7 

53.8 

59.8 

ag  5o.o 
Eclipse. 

gs&ï 

Oi  in 
O O O 

0. i3.4 
— 0.  3.7 
4-  0.  5.5 

0.90.6 

0.94.1 

0.37.5 

0.94.5 

0.94.4 

0.98.0 

52.8 
5a.  q 

53.9 

Annulaire. 

3o.  0 
4o  ■ 0 
4>  - 0 

0. i5.6 
0.34  8 
0.54.0 

o.3i .0 
o.36.6 
0.42.3 

Si 

1.  8.6 

3o.53.o 

3o.53.o 

53.o 

29.44.4 

43.  0 
43.  0 

44 • ° 

i.i3.3 
1.33.5 
1 .53.7 

0.49.1 
0.54.9 
1. 1.7 

1.98.9 

1 .48.4 

9.  9.0 

53.1 

53.1 

53.9 

39.94.9 

1.9  4-7 
38.44.3 

45.  O 
10.S0.  0 
11.  0.  0 

9.19.8 

3.48.6 
7.  1 .3 

1. 8.4 

1.41.3 

3.46.3 

9.39.4 

4-10.1 

7.33.0 

53.a 

53.3 

53 .4 

38  a3.8 

36.43.3 

30.90.4 

10.  0 

30.  O 

3o.  0 

■o.i3  0 
13.93.7 
16  33.7 

3.59.4 

4-58.9 
6.  3.6 

10.55.6 

14.17.5 

17.38.9 

53  5 

53.6 

53.7 

'S-Sz.g 
l6.3S.l 
i3. 1 5 . 5 

40.  0 
60.  0 
13.  O.  0 
IO.  O 

19  43.1 
93.69.0 
a6.  0.7 

a9  87 

V 9-5 

8 14,8 
9.19  8 
10. 96. g 

ao.58  6 

24*  »8.5 
27. ^8.0 
30.57.3 

53.8 

53.9 
3o  53  g 

9 55.3 
t>  .35  4 
3 l5  q 
— 0.  3.3 

56 
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Laissant  la  longitude  et  la  distance  polaire  telles  qu’elles  étaient  , 
supposez  la  parallaxe  de  10"  plus  petite,  vous  aurez  uu  troisième  chan- 
gement que  je  suppose  dl'"  pour  le  commencement. 

Laissant  tout  le  reste  comme  il  était,  changez  a de  10”  et  vous  aurez  dl". 

Le  changement  total  pour  i"  de  changement  dans  chacun  de  nos 
quatre  clémens  sera 

J’appelle  T le  tems  du  commencement  de  l’éclipse  suivant  le  calcul, 
T-f-r/T  sera  le  tems  observé;  (T  -f-rfT) — T =dT , sera  donc  connu; 
c'est  l’excès  de  l'observation  sur  le  calcul , ou  la  correction  dont  le 
calcul  a besoin. 

Vous  ferez  des  calculs  semblables , et  vous  aurez  une  équation  de 
même  forme  pour  la  fin  observée  dans  un  lieu  connu. 

Ces  deux  équations  serviraient  à déterminer  dl,  et  »/<\  ; mais  si  vous 
en  calculez  deux  autres  pour  un  commencement  et  une  fin  d'éclipse 
observées  dans  d'autres  lieux  connus,  en  réunissant  les  quatre  équations, 
vous  trouverez  la  valeur  des  quatre  inconnues  , et  cette  manière  sera 
encore  plus  sûre  et  plus  exacte  que  la  différentiation. 

aai.  Nous  avons  supposé,  dans  toute  cette  théorie,  que  nous  aper- 
cevons la  lune  sur  le  soleil,  à l'instant  même  où  les  bords  des  deux  astres 
sont  sur  le  même  rayon  visuel,  c'est-à-dire  que  les  rayons  du  soleil 
arrivent  de  la  région  de  la  lune  à nos  yeux  , dans  un  intervalle  de  tems 
trop  petit  pour  être  sensible  et  mériter  d’être  calculé.  Cependant  rien 
n’est  moins  sûr  ni  moins  probable  que  cette  assertion  , voyons  quelle 
peut  être  cette  erreur. 

Un  rayon  est  parti  du  bord  S du  soleil  (fig.  r>5)  ; le  tems  qu’il  met 
à venir  du  soleil  à la  lune  est  d’abord  assez  indifférent  pour  notre  objet; 
car  le  soleil,  lançant  continuellement  des  atomes  lumineux,  la  lune, 
arrivant  en  L selon  AL,  intercepte  le  flux  continuel  de  ces  corpuscules 
qui  composent  la  ligue  SL  ; nous  continuerons  donc  de  voir  le  soleil 
pendant  tout  le  tems  que  les  atomes  qui  forment  le  rayon  LT  mettent 
à venir  jusqu’à  notre  oeil.  Ainsi,  supposons  que  la  lumière  emploie  i" 
à venir  de  la  lune  , nous  verrons  le  soleil  une  seconde  encore  après 
le  commencement  réel  de  l’éclipse  ; l'éclipse  commencera  une  seconde 
trop  lard  pour  nous;  mais,  par  la  même  raison,  elle  Cuira  i"  trop 
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lard  , el  la  dorée  restera  la  mime.  Mais , pendant  cette  seconde  , la 
lune  avancera  de  o",5  en  longitude  : la  longitude  de  la  lune  , conclue 
de  l'eclipse  d'après  la  longitude  du  soleil , sera  donc  plus  faible  etc  o"5 
que  la  longitude  vraie;  et  celte  erreur  affectera  toutes  les  observations  à 
peu  près  de  la  même  manière,  car  la  lune  étant  toujours  à peu  près  à la 
meme  distance  de  la  terre,  nous  la  verrons  toujours  à peu  près  une 
seconde  trop  tard  ; elle  sera  tonjours  o",5  plus  avancée  en  longitude 
qu’elle  ne  nous  paraîtra  ; et  si  le  soleil  avance  de  20"  dans  le  tems  que 
la  lumière  mettra  à venir  du  soleil , le  soleil  nous  paraîtra  toujours 
moins  avancé  de  ao"  qu'il  ne  l'est  en  effet.  Nous  verrons  par  la  suite 
que  tel»  sont  à peu  près  leÿ  tuouvemens  de  la  Inné  et  du  soleil , pendant 
le  teins  que  la  lumière  met  ù venir  du  soleil  et  de  la  lune  à la  terre; 
mais  ces  Heu»  erreurs  étant  eoustantes,  sont  de  nul  effet,  et  l'on  peut 
ici  les  négliger. 

Nous  supposons  encore  la  terre  immobile  : si  c’était  elle  qui  fût  en 
mouvement , ce  serait  encore  la  même  chose  ; mais  il  en  résulterait 
d'autres  phénomènes  dont  nous  parlerons  par  la  suite,  quand  nous  au- 
rons trouvé  d'autres  raisons  qui  rendent  plus  invraisemblable  l'imrao- 
Jùlité  de  la  terre.  (Voyez,  tome  111,  le  chapitre  de  l'Aberration.) 
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CHAPITRE  XXVII. 

Des  Planètes. 


i.  JLiïs  planètes  sont  des  astres  errans,  c’est  ce  que  signifie  le  mot 
riAais thît  en  grec.  Les  anciens  en  comptaient  sept,  en  mettant  dans  le 
nombre  le  Soleil  et  U Lune  ; les  modernes  en  ont  découvert  cinq  autres  : 


Planètes  anciennes. 

5 Mercure. 

Ç Vénus. 
t La  Terre.' 
cf  Mars. 

TC  Jupiter, 
b Saturne. 


Planètes  modernes. 

® Uranus  ou  Herschel. 

Ç Cérès  ou  Piazzi. 

5 Pallas  ou  Olbers.  i*1*- 
5 Junon  ou  Ilarding. 
fi  Vcsta  ou  Olbers. 


Les  premières  ont  e'té  connues  de  tout  tems;  elles  sont  visibles  à lai 
vue  simple,  et  il  suffisait  de  les  suivre  quelques  jours  pour  apercevoir 
leurs  mouvemens.  Les  dernières,  Uranus  excepté  peut-être,  ne  sont 
visibles  que  dans  les  lunettes,  ou  même  les  quatre  dernières  sont  diffi- 
ciles à apercevoir. 

a.  Pour  reconnaître  une  planète  et  mesurer  son  mouvement  apparent,' 
il  n’y  a rien  de  difficile  ; il  suffit  de  l’observer  plusieurs  jours  au  méri- 
ridien  et  d'en  déduire  par  le  calcul  la  longitude  et  la  latitude;  pour 
déterminer  les  règles  de  ce  mouvement  il  y faut  plus  de  réflexion  ; mais 
on  va  voir  que  le  problème  n’est  pas  insoluble. 

Nous  commencerons  par  la  plus  belle  de  toutes  les  planètes,  celle  qu'on 
a dû  remarquer  la  première;  c'est  aussi  celle  qui  offre  en  tout  genre  moins 
de  difficulté;  c’est  Vénus,  nommée  aussi  Qaenpôpotr , Lucifer,  'ttsftsfotr  ou 
Pesper  ; ou  enfin  l’étoile  du  Berger. 

3.  On  la  voit,  en  certains  mois  de  l'année,  au  coucher  du  soleil  el 
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même  auparavant;  c’est  alors  quelle  porte  le  nom  de  tcittfw,  astre  du 
soir;  on  la  voit  ensuite  le  matin  un  peu  avant  le  lever  du  soleil  ; ce  qui 
lui  a fait  donner  le  nom  de  ou  porte  lumière;  on  n’a  pas  su 

toujours  que  l'e'toile  du  soir  fût  la  même  que  celle  du  matin. 

4.  Je  suppose  donc  que  vers  la  Go  de  juillet  1807,  vous  ayez  remarqué 
le  soir  vers  le  couchant  une  belle  étoile  qui  ait  attiré  votre  attention  ; 
que  vous  ayez  dirigé  votre  lunette  sur  cet  astre,  vous  aurez  remarqué 
un  disque  bien  terminé;  pour  cela  il  convient  d’en  diminuer  la  lumière 
trop  vive  en  couvrant  en  partie  l’objectif  de  la  lunette. 

Ce  disque  vous  aura  paru  sensiblement  dichotome  ou  en  demi-cercle, 
dont  la  parue  convexe  était  tournée  vers  le  soleil.  Vous  aurez  suivi  cet 
astre  jusqu’à  son  coucher,  qui  sera  arrivé  ih  35'  après  celui  du  soleil. 

Si  vous  avez  observé  avec  une  machine  parailactique,  vous  aurez  la 
déclinaison  de  l’astre,  son  angle  horaire  et  la  différence  d’ascension 
droite. 

5.  A défaut  de  machine  parailactique,  il  faudrait  observer  l’azimut  à 
l’instant  du  coucher;  car  dans  le  triangle  P7,V  (fig.  96)  on  aurait  PZ, 
ZV  = 90*  33'  et  l’angle  Z,  on  calculerait  PV  et  P.  On  comparerait  cet 
angle  horaire  à celui  du  soleil  ZPS  pour  le  même  instant.  A défaut  de 
cercle  azimutal  pour  trouver  l’azimut,  on  peut  mesurer  avec  le  cercle 
répétiteur  la  distance  angulaire  du  soleil  couchant  à un  objet  terrestre, 
comme  un  clocher,  ou  une  girouette,  on  calcule  l’azimut  du  soleil 
pour  en  conclure  l’azimut  de  l’objet  terrestre;  la  distance  de  Vénus  à 
ce  point  vous  fera  connaître  également  l’azimut  de  Vénus  à son  coucher. 

6.  On  aurait  ainsi  SPV  différence  d’ascension  droite  entre  Vénus  et  le 
soleil,  et  la  distance  PV  au  pôle;  il  n’en  faut  pas  davantage  pour  observer 
.Vénus  au  méridien,  le  lendemain  et  les  jours  suivans. 

Ainsi  le  2 août  vous  aurez  trouvé  la  latitude  o*  3 1'  australe,  la  diffé- 
rence de  longitude  45*  42’  el  Ie  diamètre  24'- 

7.  Soit  donc  T (fig.  97)  la  terre,  S le  soleil,  V Vénus;  dans  le 
triangle  STV,  vous  connaissez  ST,  et  l’angle  T — 45"  43<>  la  ligne  TV 
fait  un  angle  de  0°  3i'  au-dessous  du  plan  de  l’écliptique;  la  convexité 
abc  est  tournée  vers  le  soleil,  vous  voyez  déjà  que  Vénus  n'est  pas  dans 
l’écliptique.  Vous  ignorez  encore  à quelle  distance  elle  est  de  la  terre 
et  du  soleil,  vous  pouvez  seulement  conjecturer,  avec  beaucoup  do 
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vraisemblance , qu’elle  est  pour  le  moment  à la  même  distance  da  soleil 
et  Je  la  terre,  puisque  l’augle  T est  d'environ  45“  et  que  l’angle  V pour- 
rait èlre  droit,  comme  il  l’est  pour  la  luue  dichotome.  Les  jours  suivons, 
l’observateur  aurait  vu  la  latitude  augmenter  ainsi  que  le  diamètre;  la 
première  circonstance  pourrait  faire  soupçonner  que  la  planète  se  rap- 
proche de  la  terre;  mais  la  seconde  ne  laisse  là-dessus  aucun  doute, 
l'angle  STV  diminue  de  jour  en  jour. 

Le  7 octobre,  la  latitude  était  de  7*  5.5',  après  quoi  elle  a e'té  en  di- 
minuant quoique  la  planète  se  rapprochât  toujours  et  que  le  diamètre  fut 
plus  de  5o";  mais  ce  diamètre  augmentant  dans  un  sens  diminuait  de 
largeur. 

Vénus  a un  croissant  très-sensible  et  toujours  la  convexité  regarde  lo 
soleil;  l'angle  ST V n’est  plus  que  de  12*56'. 

Ou  peut  observer  Vénus  quoique  se  rapprochant  toujours  du  soleil  { 
elle  passe  enfin  au  méridien  presqu’au  même  instant,  alors  sa  longitude 
diminue  tous  les  jours,  elle  est  rétrograde.  Le  croissant  va  toujours  di- 
minuant et  le  jour  de  la  conjonction  la  ligne  des  cornes,  qui  avait  toujours 
été  très-oblique  à l'horizon,  devient  parallèle  à l’écliptique;  mais  pour 
que  Vénus  soit  visible  en  conjonction , il  faut  que  la  latitude  soit  de 
i*  environ,  la  ligne  des  cornes  est  alors  la  plus  grande. 

Vers  le  17  novembre,  la  latitude  qui  avait  dimiuué  constamment  s’est 
réduite  à zéro,  le  croissant  était  plus  étroit  encore  et  le  diamètre  da 
5a";  STV  = 58*8’. 

La  latitude  en  octobre  et  novembre  a toujours  été  australe  ; Vénus 
était  donc  alors  au-dessous  de  l’écliptique,  nous  voilà  donc  surs  que  le 
plan  dans  lequel  elle  se  meut  (si  c’est  un  plan)  est  incliné  à l'écliptique. 

8.  A l’instant  où  Vénus  était  dans  l’écliptique  on  la  voyait  de  la  terre 
6ur  un  rayon  TV  (lig.  98)  qui  faisait  uu  angle  de  196*  2'  avec  le  pre- 
mier point  de  l’écliptique;  le  soleil  se  voyait  sur  un  rayon  ST  qui  faisait 
uu  angle  de  5i)°  avec  TV.  Si  le  plan  de  l’orbite  de  Vénus  passait  par 
la  terre,  la  ligne  TV  serait  l'intersection  des  platis,  et  Vénus  devrait 
nous  paraître  sans  latitude  toutes  les  fois  qu’elle  aurait  196*  de  longi- 
tude ou  16°;  à 196°  elle  monterait  au-dessus  de  l’écliptique,  elle  serait 
dans  son  nœud  ascendant;  à 16“  elle  descendrait  au-dessous  et  serait 
dans  son  nœud  descendant. 

Pour  lever  le  doute,  il  faudrait  attendre  que  Vénus  fut  à 16*  de  lon- 
gitude ; niais  nous  n’aurons  pas  besoin  d'attendre  si  long-tcms. 
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Le-a  août,  quand  la  latitude  était  — 5i'  elle  avait  G'  de  mouvement 
par  jour,  ainsi  Vénus  avait  été  dans  l’écliptique  cinq  jours  auparavant, 
ou  le  37  juillet.  * 

Le  17  novembre,  elle  passe  de  nouveau  par  l’écliptique,  l'intervalle 
est  de  j 1 5 jours.  * 

La  latitude,  les  jours  suivans,  a toujours  augmenté  jusqu'à  3’  i3’  8", 
elle  a diminue  ensuite:  les  deux  latitudes  les  plus  grandes  sont  inégales; 
ce  qui  fait  déjà  douter  que  le  plan  de  l'orbite  de  Vénus  passe  par  la 
terre. 

Le  diamètre  diminue  à mesure  que  STV'  augmente.  Du  28  au  3o  dé- 
cembre, Vénus  est  redevenue  dichotome  et  son  diamètre  de  2 4",  comme 
la  première  fois;  l'angle  STV'  est  devenu  de  45*47’  environ. 

Les  jours  suivaus  la  latitude  augmente,  le  diamètre  diminue;  Vénus 
continue  doue  de  s’éloigner  de  la  terre.  11  résulte  des  phases  et  des  dia- 
mètres observés  , que  l’orbite  de  Vénus  nous  tourne  sa  convexité , et 
par  conséquent  que  la  terre  n’est  pas  le  centre  de  ses  mouvemens.  A 
mesure  que  le  diamètre  diminue,  il  devient  plus  rond. 

Vers  le  8 mars  1808,  la  latitude  redevient  nulle,  la  longitude  est  de 
1 or . 1 °,  et  non  pas  Gr.  iG”;  donc  l'intersection  des  plans  ne  passe  pas 
par  la  terre,  le  diamètre  était  alors  de  14". 

9.  Du  17  novembre  1807  au  8 mars  1808,  c'est-à-dire  d’un  noeud  à 
l’autre,  il  s’est  écoulé  1 1 2 jours;  donc  si  l’orbite  est  coupée  en  drus 
parties  égales  par  le  plan  de  l'écliptique,  et  que  cette  orbite  ne  soit  pas 
considérablement  excentrique,  le  tems  de  la  révolution  de  Vénus  doit 
être  de  aa4  jours  environ;  mais  par  les  observations  du  2 août  et  du 
17  novembre,  nous  avions  trouvé  n5  l intcrvallc  d’un  nœud  à l’autre^ 

Doue  le  retour  au  même  nœud  a lieu  en  225  jours,  c’est  le  tems  de 
la  révolution,  à moins  que  le  nœud  n'ait  un  mouvement  sensible. 

En  comparant  ainsi  plusieurs  passages  par  le  même  nœud,  on  trou- 
vera 2241  iG'^a'a  7". 5 

10.  Le  diamètre  continue  à diminuer  et  à s’arrondir,  l’élongation  dimi- 
nue coniiuuelkment.  Vénus  s’était  presque  perdue  dans  les  rayons  so- 
laires, ou  du  moins  elle  était  difficile  à distinguer,  parce  que  sou  dia- 
mètre était  réduit  à 10".  La  planète  était  alors  toute  ronde. 

Elle  repasse  ensuite  de  l’autre  côté  du  soleil,  c’est-à-dire  à l’orient; 
son  disque  eu  augmentant  se  rétrécit  et  la  partie  éclairée  étaut  dans  tous 
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Jes  tems  loumée  ver*  le  soleil,  on  en  conclura  que  Ve’nus  n’a  qu’une 
lumière  empruntée  du  soleil,  et  le  soleil  paraîtra  devoir  être  trcs-pro- 
bablement  le  centre  de  ses  mouvemens. 

Il  est  sur  au  moins  que  ce  n’est  pas  la  terre  qui  est  le  centre , car  en 
comparant  les  diamètres  aux  élongations,  on  voit  que  la  courbe  décrite 
par  Vénus  tourne  sa  convexité  à la  terre  et  sa  concavité  au  soleil. 

11.  Le  diamètre  dans  la  plus  grande  proximité  est  60";  dans  la  plus 
grande  distance  il  est  d'environ  10";  les  diamètres  étant  dans  la  raison 
inverse  des  distances,  celles-ci  sont  donc  entre  elles  10  : Go. 

Si  Vénus  tourne  autour  du  soleil  à la  distance  r on  aura 

10  : 60  ::  i — ou  6o-f-  10  : 60—  to::  a : ar::  i : r=  f£. 

La  distance  de  Vénus  au  soleil  doit  être  de  0,72  environ  de  la  distance 
moyenne  du  soleil  à la  terre. 

1 2.  Nous  avons  observé  les  plus  grandes  élongations  de  45°  4$'  el 
45’  39',  ou  45*  42'  par  un  milieu:  Vénus  était  à peu  près  dichotome  ; 
quand  elle  est  dichotome,  l’angle  à Vénus  entre  le  soleil  et  la  terre  doit 
être  de  90%  l’angle  au  soleil  sera  44°  >8  environ;  ce  qui  donnera  pour 
la  distance  du  soleil  à Vénus  0,72  environ  : tout  cela  s'accorde  déjà  pas- 
sablement, 

Si  la  plus  grande  digression  est  de  45°  43'»  nous  aurons  plus  exacte- 
ment r=  R sin  digression.  Ainsi  par  plusieurs  comparaisons  de  celte 
espèce,  on  a r — 0,72a. 

Si  la  terre  et  Vénus  tournent  autour  du  soleil,  en  vertu  d’une  force 
centrale  résidant  dans  le  soleil,  on  a,  d'après  la  deuxième  loi  de  Kepler, 

T*  : t°  " R5  ; r%  ou  H = ^ et  r=^=  0,72333. 

Tout  cela  s’accorde  trop  bien  pour  laisser  le  moindre  doute  ; nous 
pourrons  donc  supposer  avec  beaucoup  de  vraisemblance,  que  Vénus 
décrit  autour  du  soleil  une  courbe  presque  circulaire,  dont  la  distance 
moyenne  au  soleil  = 0,72333. 

Ceci  ajoute  encore  aux  fortes  présomptions  déjà  acquises  du  mouve- 
ment de  la  terre  autour  du  soleil. 

j3.  La  plu6  grande  distance  de  Vénus  à la  terre  sera  i,7a33;  la  plus 
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petite  o,î7(!ç)  : si  le  diamètre  de  Ve'nu%  nous  parait  de  a4"  h la  distance 
0,7,  il  sera  de  16,8  à la  distance  du  soleil;  le  demi-diamètre  sera  donc 
de  8,4  environ. 

Si  la  parallaxe  du  soleil  est  de  8". 7,  ce  sera  aussi  le  demi-diamètre 
de  la  terre  à la  distance  1 ; le  rayon  du  gloire  de  Vénus  est  donc  un  peu 
moindre  que  celui  delà  terre;  Vénus  est  donc  presque  aussi  grosse  que 
la  terre. 

Et  si  Vénus  tourne  autour  du  soleil  pourquoi  la  terre  ne  tournerait- 
elle  pas  de  même:  ne  décidons  pourtant  rien  encore,  mais  comparons 
les  deux  hypothèses. 

14.  Vénus,  en  tournant  autour  du  soleil,  s’est  trouvée  sans  latitude  eu 
V et  V'  (lig.  <jg)  sur  la  ligne  des  noeuds  qui  passe  par  le  soleil.  Vénus, 
le  soleil  et  la  terre  étaient  alors  dans  uu  même  plan  qui  passe  par  le 
soleil,  et  qui  est  le  plan  de  l'écliptique.  On  a 

VST  + TST'  4-  TSY"  = 180%  TST'  = 180’  — VST  — V'ST'. 

Nous  connaissons  les  angles  T,  T',  les  côtés  VS,  ST,  V'S,  ST',  et 
nous  aurons 

SV  : ST  ::  sinT  : sinV;  SV'  : ST'  ::  sinT'  : sinV'; 
nous  connaîtrons  ainsi 

VST  = 180”  — T — V et  T 'SV'  = i8o*  — T'— V'; 
nous  pourrons  calculer 

TST'=  180* — i8o"  4-  T 4-  V — 180*  4-  T'  4-  V' 

= T 4-  V 4-  T'  4-  Y"  — 180*; 

TST',  calculé  par  celle  formule,  se  trouve  eu  effet  égal  mouvement 
de  la  terre  dans  l’intervalle. 

Ainsi  l’on  satisfait  aux  observations,  en  supposant  que  la  terre  cl  Y'énus 
tournent  autour  du  soleil,  et  que  la  ligue  des  uœuds  est  immobile  et 
invariable  au  centre  du  soleil. 

i5.  Supposons  maintenant  la  terre  immobile  en  T(fig.  99),  nous  serons 
forcés  de  donner  au  soleil  un  mouvement  STS'  = TST'  ; nous  aurons , 
comme  dans  la  première  hypothèse , l'élongation  observée  ; nous  aurons 
a»  57 
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aussi  la  même  quantité  pour  la  tjistancc  TV'  de  Vénus  à la  terre , car 
les  distances  sont  en  raison  inverse  des  diamètres  observés  a3  et  4*  J 
donc 

TV:  TV'  ::  ai  : 43,  ou  TV'  = (H)TV; 

donc  les  triangles  T'V'S  et  TV'S'  des  deux  hypothèses  sont  égaux  et 
semblables  , car  ils  ont  un  angle  égal , l’élongation,  compris  entre  deux 
cites  égaux  chacun  à chacun  , qui  sont  les  distances  de  la  terre  au 
soleil  et  à Vénus  ; ces  trois  quantités  sont  également  indépendantes  de 
toute  hypothèse  : donc  le  troisième  cité  sera  égal  dans  les  deux  triangles; 
donc  SV  = S'V'  = S V'. 

Donc  les  angles  au  soleil  et  à Vénus  seront  les  mêmes  dans  les  deux 
hypothèses  ; donc  la  ligne  des  nœuds  V'S'  fera  le  même  angle  avec  le 
rayon  vecteur  de  la  terre;  donc  nous  trouverons  les  mêmes  longitudes 
pour  les  nœuds. 

Dans  l'hypothèse  de  Copernic  , la  ligne  des  nœuds  est  immobile,  et 
l’angle  qu’elle  fait  avec  le  rayon  vecteur  de  la  terre,  varie  à chaque 
instant  par  le  mouvement  de  la  terre  : dans  le  système  qui  fait  mouvoir 
le  soleil , l'angle  du  rayon  avec  la  ligne  des  nœuds  varie  à chaque  instant 
par  le  mouvement  du  soleil  ; la  ligne  des  uœuds  est  donc  également 
invariable  au  centre  du  soleil,  soit  que  cet  astre  soit  en  repos,  soit 
qu’il  se  meuve  autour  de  la  terre  ; clic  est  vraiment  immobile  dans  le 
premier  système,  elle  est  toujours  parallèle  à elle-même  dans  le  second. 
11  est  visible  que  TS',  TV',  V'S'  sont  parallèles  à ST',  T'V'  et  SV'. 

16.  Nous  connaissons  la  lougitudedela  terre  vue  du  soleil  = i8o*-f-0,‘ 
nous  sommes  en  étal  de  calculer  l’angle  VST  = 180”  — TSV',  nous  sau- 
rons vers  quels  points  du  ciel  se  dirige  la  ligne  des  nœuds  VSV',  et 
nous  trouverons  que  le  nœud  ascendant  est  en  3S . 1 5*,  et  le  nœud  des- 
cendant en  S^-iS0  environ. 

J’ai  trouvé  2^.  i5*  3o'  dans  l’une  des  hypothèses,  a/.  iG'  5o'  dans 
l’autre  : ces  calculs  s’accordent  donc  aussi  bien  qu’on  peut  l’espérer  de 
données  aussi  peu  précises  que  le  sont  des  diamètres  observés. 

17.  11  reste  à déterminer  l’inclinaison  du  plan  de  l’orbite  de  Vénus 
sur  l’écliptique,  ou  l’angle  que  ce  plan  fait  à l’intersection  VSV'  avec 
l’écliptique. 

Le  moyen  le  plus  simple  serait  de  déterminer  le  moment  d’une  con- 
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jonction  inférieure  dans  laquelle  Vénus  aurait  une  latitude  assez  grande; 
cette  circonstance  donnera  à la  fois  plus  de  précision  au  calcul  et  plus 
de  facilité  pour  l’observation.  Quand  le  diamètre  de  Vénus  augmente 
et  que  l'élongation  de  Vénus  diminue  de  jour  en  jour,  obscrvoz-la  con- 
tinuellement au  méridien. 

En  calculaul  tous  les  jours  la  longitude  et  la  latitude  d’après  l’obser- 
vation, vous  remarquerez  que  la  longitude  est  décroissante;  que  la 
planète  au  Heu  d’avaucer  rétrograde  ; vous  remarquerez  eu  outre  que  le 
mouvement  est  très-uniforme. 

Un  jour  elle  passera  au  méridien  très-peu  de  tems  après  le  soleil,  et 
le  lendemain  elle  passera  un  peu  avaut.  Le  premier  jour  sa  longitude 
était  plus  grande  que  celle  du  soleil,  le  lendemain  elle  était  plus  petite. 

Vous  trouverez  par  une  simple  règle  de  trois  à quel  moment  elle  avait 
même  longitude  exactement  que  le  soleil;  c’est  le  moment  de  la  con- 
jonction inférieure.  Vous  calculerez  le  lieu  du  soleil  pour  ce  moment, 
vous  y ajouterez  180*,  ce  sera  la  longitude  de  la  terre  vue  du  soleil;  ce 
sera  aussi  la  longitude  de  Véuus,  puisque  le  soleil,  Vénus  et  la  terre 
se  trouvent  dans  un  meme  plan  perpendiculaire  à l’écliptique. 

18.  Vous  calculerez  de  la  même  manière  la  latitude  de  Vénus  vue  de 
la  terre  pour  l'instant  de  la  conjonction  : cela  posé , 

Soit  (fig.  too)  T la  terre,  S le  soleil,  V Vénus  : menez  VS  et  TVÎV, 
et  abaissez  la  perpendiculaire  VE  sur  l’écliptique.  VTS  sera  la  latitude 
observée  ou  la  latitude  géocentrique ; VST  la  latitude  vue  du  soleil, 
ou  la  latitude  béliocentrique . le  triangle  STV  donne 

TS  : SV  ::  sinTVS  : sinT  = sinNVS, 
ou  sin  T=  ^ sin  (T-f-S)  , ou  sin  (T-f-S)  = sin  T; 
d’où  S = (T-f-S)  — T; 

vous  aurez  directement,  v étant  ici  la  distance  accourcie. 


L’angle  TVS  détermine  le  segment  de  Vénus,  qui  est  éclairé  et  visible 
en  conjonction  ; il  a pour  expression 
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2/  cos*  i (T  VS)  = 2/  cos’^  (180*  — N VS) 

= 3/  cos* (yo*  — i TVVS)  — a«f siu*;  (N VS)  = 2/  siu*  i {h  g)  , 

<T  étant  le  ilenii-dinmètrc,  4 et  g les  deux  latitudes. 

19.  Soit  u la  longitude  héliocentrique  de  Venus  = & = 180*  + O.' 
Vous  savez  que  le  noeud  ascendant  est  en  3S  i5";  u — Q ==  distance  au 
nœud=  180*-)- O — aJ  i5'“  = 5/  i5*+0.  Or  dans  toute  orbite  inclinée 
d'un  angle  I,  on  a 

tang  latit  = tang  VE(  fig  101  ) = sin  El  lang  I, 

= tang  S (fig.  100)  = sin  ( u — J})  tang  I , 

u — Q est  compté  sur  l'écliptique,  et  tang  1 = — Ainsi  l'in- 
clinaison de  Vénus  sera  de  3*23'. 

Si  Vénus  se  trouvait  en  conjonction  inférieure,  cl  à go*  du  nœud,' 
on  aurait  tang  latit.  geoc  = — = 12  20  . 

Si  Vénus  se  trouvait  eu  conjonction  supérieure  et  à go’  du  nœud, 
on  aurait  tang  latit  géoc  = = 1 * 58'. 

I.a  latitude  géocentrique  serait  donc  de  1a*  en  coujonction  inférieure; 
et  de  2*  en  conjonction  supérieure. 

20.  Ainsi  pour  que  Vénus  fut  toujours  dans  le  zodiaque,  il  faudrait 
qnc  le  zodiaque  eut  a/}”  de  largeur.  Mais  nous  avons  vu  que  la  plus  grande 
latitude  australe  n’a  pas  surpassé  7*  55';  que  la  plus  grande  latitude  boréale 
11c  passait  pas  3*  i3',  la  somme  n'est  que  de  11*8'.  Il  ne  faudrait  donc 
guère  plus  de  11*  au  zodiaque;  mais  en  doublant  la  plus  grande  lati- 
tude , 011  a fait  le  zodiaque  de  16*  de  largeur.  Vénus  est  de  toutes  les 
planètes  anciennement  connues,  celle  dont  la  latitude  est  la  plus  grande. 
Les  latitudes  de  12*  ne  pourraient  avoir  lieu  que  si  Vénus  était  à la 
fois  en  conjonction  inférieure  , et  à gS*  de  ses  nœuds , ce  qui  arrive 
bien  rarement.  D'ailleurs,  quand  on  a fixé  la  largeur  du  zodiaque,  on 
11’obscrvait  pas  les  conjonctions. 

21.  Cette  méthode  est  facile  et  générale;  on  peut  la  pratiquer  aux 
conjonctions  inférieures  où  la  latitude  géocentrique  passent”-  Eu  voici 
une  autre  qui  a d'autres  avantages. 


CHAPITRE  XXVII.  455 

Le  nœud  de  Vénus  est  en  is  i5’.  Déterminez  le  tems  où  la  terre  aura 
1 5’,  ou  8f  1 5'  du  longitude  héliocentriquc,  ou  le  soleil  8'  i5*  et  3J  i5“ 
de  longitude  ; vous  déterminerez  ce  moment  par  les  calculs  du  lieu  du 
soleil;  le  jour  où  la  terre  aura  cette  longitude,  observez  Véuus  , son 
élongation  STE  , et  la  latitude  géocentriquo  VTE. 

Si  vous  observez  Vénus  plusieurs  jours  de  suite  vers  celle  époque 
vous  verrez  facilement  par  le  changement  diurne  de  l'élongation  et  de 
la  latitude,  quelle  sera  l'élongation  et  la  latitude  à l'instant  où  la  terre  se 
sera  trouvée  dans  la  ligne  des  nœuds  ST  ; alors  vous  aurez 

VE  = TE  tang  VTE  = SE  lang  VSE, 
et  par  conséquent, 

lang  VSE=?|  tang  VTE  ou  tang  H = ~ tang  G = tang  G.’ 


Mais  l'angle  S sera  la  distance  de  Vénus  à son  nœud,  comptée  sur 
l’écliptique  ; donc 


donc 


tang  II  = tang  I sin  S ■ 


»in  S . „ 

!sïïTtansG; 


Ungl=!^, 

O Mi.  rl  3 


Vous  pourrez  pratiquer  cette  méthode  deux,  fois  par  au,  et  le  calcul  est 
d’une  grande  simplicité. 


32.  Nous  savons  donc  que  la  distance  moyenne  de  Vénus  au  soleil, 
est  de  0,72535;  que  le  tems  de  sa  révolution  est  de  334!  i6:‘  4*'  ; que  sou 
nœud  est  3X  t5°;  que  son  inclinaison  est  de  3°  2 3'  environ. 

Nous  sommes  en  état  de  vérifier  si  l'orbite  est  circulaire  ou  elliptique.' 

Le  mouvement' diurne  étant — — — a- ■ , vous  ferez  une 

aa3'ib’4i  0,63415319’ 

table  de  ces  mouvemens  pour  tous  les  jours  de  l'année,  et  pour 
1, 3 , 3,4,  etc.  années,  enfin,  pour  les  heures  et  les  minutes. 

Une  conjonction  inférieure  vous  donuera  la  longitude  en  conjonction.' 
Ayant  la  longitude  E,  vous  aurez  QE  distance  au  nœud  sur  l'écliptique 

flYasSiE+lang*  jl  sin  aQE+i  langui  sin4QE-j-i  langui  sin  6QE+elc. 
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Vous  aurez  donc 

flV  = QE  + iSo",8o  sin  aQE  4*  «"o-ga  sin  4QE  4-  etc.' 

La  longitude  du  point  £5  = aJ’  i5*;  la  longitude  de  V sera 

1 5'  4-  QV  = a r 1 5°4-  QE4-  tang*  j 1 sin  aQE  4~  etc. 

a3.  I.e  point  R qui  est  commun  à l'écliptique  et  i l'orbite  de  Vénns, 
est  iJ  1 5"  sur  l'ccliptiquc;  nous  l'appellerons  aussi  ax  1 5*  sur  l’orbite  de 
Vénus , et  nous  prendrons  pour  zéro  , le  point  moins  avancé  que  Q de 
a1 15%  ce  qui  est  sans  inconvénient,  puisque  sur  un  cercle  on  peut 
prendre  un  point  quelconque  pour  poiul  de  départ;  et  nous  trouvons 
cet  avantage , que  les  calculs  en  seront  plus  simples , puisque  le  point 
Q sera  toujours  désigné  par  le  même  nombre,  soit  qu'on  le  considère 
comme  appartenant  à l'orbite  de  la  terre,  ou  à celle  de  Vénus. 


a4-  Que  les  planètes  décrivent  des  orbites  elliptiques  ou  non  , les 
mouvemens  angulaires  autour  du  foyer  ou  du  centre,  ne  peuvent  se 
mesurer  par  les  arcs  elliptiques , mais  par  les  arcs  d’un  cercle  qui  a 
son  centre  au  foyer  ou  au  centre  des  mouvemens,  et  qui  est  décrit  d'un 
rayon  arbitraire. 

Nous  saurons  donc  dans  tout  lents , trouver  la  longitude  moyenne 
de  Vénus  sur  son  orbite,  sa  distance  au  nœud,  sa  latitude  héliocen- 
trique , sa  longitude  réduite  à l'écliptique  ; mais  pour  en  conclure  le  lieu 
de  Vénus,  vu  de  la  terre , il  faut  des  méthodes  qui  soient  faciles,  parce 
que  ce  problème  est  d'un  usage  continuel. 


a$.  Nous  avons  ponr  un  moment  quelconque,  la  longitude  de  la 
terre  vue  du  soleil=0  4-  180°;  la  longitude  de  Vénus  sur  son  orbite 
et  sur  l'écliptique;  or  longitude  Vénus — 180' — O =TSVc=:  angle  au 
soleil  = commutation  ; nous  connaissons  TS  et  SV  sx  v cos  À étant 
)a  latitude  béliocentrique,  V et  v les  deux  rayons  vecteurs 


tangT(fig.  io5) 


MV  SV  «in  S v cos  X sin  S 

— TM — ST — SM  — V — v cos  x cos  MS  V 


v ros  X sin  S 
V — i/cosxcosS 


^ cos  X sin  S 


• cos  S 


alors  longitude  géocentrique  de  Vénus  =s  long  Q — • T. 
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Nous  avons  déjà  vu  ( n*  20)  que  tang  G = tang  A;  nous  con- 
naîtrons donc  la  latitude  géocentrique  G. 

Nous  pourrons  donc  en  tout  tcms  calculer  le  lieu  hélioceulrique  de 
Vénus  dans  son  cercle , en  conclure  le  lieu  géoccutrique  , et  le  compa- 
rer aux  lieux  observés  de  Vénus  , et  par  celte  comparaison , recon- 
naître ou  déterminer  l'équation  du  centre. 


26.  Les  formules  que  nous  venons  de  donner  ne  sont  pas  tout-à-fait 
celles  dont  on  fait  usage  communément. 

La  trigonométrie  rectiligne  donne,  P étant  l’angle  à la  planète. 


u.s  ; (P- T) = ; si 


1 -f-  y COS  A 


= cotang  i S ( ^-tan-n  — cotane  a $ ,an°45°- tangx 
\i-|-tangx/  8*  tang  45’ -f- tang x 

= cotang  a S = cotane  a S co,(45l>d-j) 

sin  (45°+x)  8»  sin  (45’-f-x) 

= cotang  a S cotang  (45°-t-x). 


On  fait  donc  tangx=  et  l'on  a 


fcng  t (p  — T)  = cotang  {S  cotang (45"+x)  ; 

l’angle  à Vénus  = 90* — -S-^_a  (P — T),  T = go’—  AS  — |(P  — T); 
long.  géoc.  =0— 9o‘+AS-f  i(P  — T)  = O -f.  a S — (9o-—  Ï-TT). 

Soit  donc  cot«=  cotAS  cot(45°-f-x),  ou  tang  u = tang  a S tang  (45*-f-x) 
et  long.  géoc..=  0+3S — u,  ou  bien 


tang  T: 


V COS  A . „ 

— =7 — sin  S 


. — tang? 


V COS  A _ 

1 — — T? — coa  S 


__ sin  p sin  S 


1 — tang  9 cot  S 


sin  9 pin  S 

cos  ç sin  S — sin  cos  S sïn  (S  — $3* 


L angle  auxiliaire  <p  sera  toujours  aigu  ; mais  il  sera  négatif  quand 
j s > 90%  ou  que  S > 180%  alors  (S  — ?)  deviendra  (S  -f-  <p). 
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27.  Pour  la  latitude,  il  n'y  a rien  h changer  à la  formule  ci-dessus, 

taog  a sin  T 


tane  G — 

0 sin  6 


Pour  la  distance  TE  de  Vénus  à la  terre , dans  le  plan  de  l'écliptique  , 
• m • n SE  fin  S vcnsAsinS  v en,  A tune  A 

smT  : sm  S ::  SE  : TL= — — lV-  = — ^ 

sin  I sm  1 tangG 


tangG 

= v sin  X cot  G = R cos  T -f>  v cos  À cosP. 


Pour  la  distance  des  centres, 


rj.y TE  v ?inA  cot  G c tin  » 

cot  G cot  G ' sin  G ’ 

58.  La  parallaxe  d'une  planète  est  l'angle  sous  lequel  la  planète  voit 
le  demi-diamètre  de  la  terre.  Cette  parallaxe  est  en  raison  inverse  de  la 
distance  à la  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre;  le  demi-diamètre 
de  la  terre  est  vu  du  soleil  sous  un  angle  de  8",7;  la  parallaxe  hori- 
zontale de  la  planète  sera  donc 

8"  7 R^sinG 8",7  sin  G 

TV™  v Mn  A “ (y  cot  A)  tang  A* 

Le  diamètre  de  Vénus  à la  distance  moyenne  du  soleil  est  de  8", 3755,- 
le  demi-diamètre  à la  distance  actuelle  de  Vénus  à la  terre  = * 

= ^7T  ; P3'11*  écUiré°  61  ViSiblC  d“  diSflUe 

= cos’j  TVS  = cos*  j (angle  à la  planète). 

Ces  formules  serviront  pour  toutes  les  planètes , en  mettant  pour 
V et  v les  valeurs  particulières  à ces  planètes. 


ng.  Tang  L = f+^g  en  substiluanl  “ Ja  Place  de  ‘““S  T 

sa  valeur  1 rosAco.,S  on  aura 

V — V COS  A C05  S * 

Um  ( V — v cob  >•  co*S  ) tang  Q — v cos  A ain  S 

° (V  — y cos  A cos  S)-f-  v cos  Asm  5 taug  0 

VainQ— vcosAcosSsinQ— vcosA  «inS  cosQ V sinQ— vcosA«in  (Q-f-S) 

\ coaQ — v cos  a cos  $ cosQ+v  cos  A aiu  3 wn  0 Y co sQ— v coi  a ços  (O  +S)* 

Mai; 
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Mais  soit  P la  longitude  hélioceulriquc  de  la  planète  sur  l’écliptique, 
S=P — ê=P— O — i8o“;  donc  Q-f-S=P—  180%  et  par  conséquent, 

• V sin  © 4-  v cnsAM'n  P 

V co»  © 4-  v cos  x co»  P ’ 

,,  . sinl, Vain  © 4~  y coi  a «in P 

cosL  Y cos©  “h v coi zoo»  1* 

(V  cosO-t-ecos  AcosP)sinL  = (V  siu©  -f-  v cos  A sin  P)  cos  L 

V cos©  + r co»  x co?  P v sin  Q 4-  v cmx  sin  P 

cos  L sin  L 


On  peut  arriver  à la  même  formule  d’une  autre  manière  (ïig.  104). 

Soit  St  le  rayon  de  l’écliptique  mené  du  soleil  au  point  équinoxial , 
ST  le  rayon  vecteur  de  la  terre  , SV  celui  de  Vénus  réduit  à l'éclip- 
tique. Vous  aurez  ST  = V et  SV  = 1»  cos  A,  A étant  la  latitude  liélio- 
ccntriqu.c. 

Sb—V  cos  ÿ = — V cos  © , Vc  ~ v cos  A sin  P , 
le—  Ta— — Vcos©  — ecosAcosP,  Ti=V sin  £ = — Rsin©, 
Vc  = rcosAsinP,  V«=  Ve  — TA  = cos  A sin  P -f-  Vsin  Q. 


Menez  «T T'  parallèle  à St,  t'TV  sera  la  longitude  géoccnlrique 
de  Vénus,  et  vous  aurez 


tang  t'TV =tang (i8o*— VTn)  = — tang  VTa=  — JX  — — \ J 
V tin  © + y co?  x sin  P 


V COS  Q 4"  V CO»  A COS  P" 

Mais  on  a aussi  TV  distance  de  la  terre  à Vénus 


Ta 


bc 


coj  Y Ta  cos  Y Ta 

Si — Sc  V co»  îti  — v cos  a coi  P . . „ SV  . , 

-.cclocgit. » et  la,‘g  G=  TŸ  ton8  Xi  d0UC 

rcos  a cos  longir.  tsngA r sin  a cos  longit. 


— cos  longir . 


tang  G r cos  g — r co»  a cas  P 
On  a encore 


TV  = — To,ï-= 
cos  T Va 


Ta 


bc 


R cas  O 4-r  cos  a co»  P* 

V cos  ÿ — v cos  a cos  P 


co»  L cos  L co»  L 

V cos  Q — v cos  a cos  P V cos  Q -f-  v cos  a cosP 

cos  L cos  L 

V sin  O -f-  u en*  A sin  P 

tin  L 9 


tang  G = 


vco»  A tang  a v coa  a cos  L 

TV  """■  V cosQ-f-  v co#  a cos  P "" 


2, 


v cos  A tanç  I sin  (P — Q), 
Y cos  Q -f*  V cos  a cos  P 

58 
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Quand  on  connaît  S et  T , on  a 

sin  (S+T):  V::sinS:TV= 

sin T : sin  S ::  vcosA  : TV  = 

parallaxe  horizontale  = 


V sinS 
fin  (6  + T) 
vcogAsinS 

S 'î1  * 

8*,7 R^.yginÇS-f-T) 

•TV~  VjïïTs 


diamètre  actuel  = rÿÿ' 


8t‘,7  gin  T 
vcosxsinS  * 


5o.  L'angle  au  soleil  s'appelle  commutation  ; ce  terme  de  convention 
signifie  à peu  près  la  même  chose  que  parallaxe. 

l.’angle  à la  terre  s’appelle  élongation. 

L'angle  à la  planète  parallaxe  annuelle  : c’est  la  différence  des  lieux  de 
la  planète , vue  du  soleil  et  de  la  terre  ; on  l'appelle  aussi  parallaxe  du 
grand  orbe , et  proslaphérèse  de  l'orbe. 

Le  triangle  entre  le  soleil , la  planète  et  la  terre,  est  comme  un  point  J 
en  cortiparaison  du  grand  cercle  de  la  sphère  étoilée. 

La  terre  en  T ( fig.  io5)  voit  la  planète  P en  A ; le  soleil  la  voit  en 
B;  la  différence  est  l'angle  P,  qui  a pour  mesure  jAB-|-j<i£. 

Si  I*  était  le  centre  du  cercle  , on  aurait 

P = AB  = ai  = i AB+{«6; 
mais  entre  AB  et  ah , la  différence  est  insensible. 

T est  de  même  la  différence  des  lieux  de  la  terre , vue  du  soleil  et 
de  la  planète  , et  l'on  suppose  T = Ac  = aC  ; enfin  S est  la  différence 
des  lieux  du  soleil , vu  de  la  terre  et  de  la  planète , et  S = BC  = bc. 

Ces  trois  angles  sont  des  parallaxes  ; il  n’y  a que  le  lieu  de  l’observateur 
qui  soit  changé.  Les  six  lieux  A,  B,  C ,a,b,c  sont  dans  un  même  grand 
cercle  de  la  sphère. 


Si.  La  formule  tang  L 


V sin  0 + v cos  A sin  P 


, facile  h retenir , don- 


V cos  0 -f-  V COS  A cos  P ’ 
ncrail  toujours  la  lougitude  sans  ambiguité.  Cette  formule  peut  s’écrire 

COI  A 


ainsi,  en  faisant  tang  u = ^ q sin  P, 


tang  L = 


tang  0 4-  tang  u «in  (0  -t-  u ) 

1 + tang  u cot  P cos  0 coi  u-f-co*  © sin  u cot  P 
«in(©+ u)  sin  P sin  P sin  (©  + «) 

cos  O (co«  u «in  P-f-sin  u cos  P)  co«0«in  (P  -f-  u)' 


elle  n’exige  que  sept  logarithmes. 
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Les  formules  '-^r-  = tang  x , tang cot-j  S col  (4  5*+\r),  n'en  exigent 
que  quatre. 

Dans  la  formule  T = 90* — î Srfcj'  , le  signe  supérieur  sert  pour  une 
planète  supérieure;  c'est-à-dire, quand /•>  R;  le  signe  inférieur,  quand 
e < V ; c’est-à-dire  que  la  planète 'est  inférieure. 


5a.  L’angle  T,  pour  une  planète  inférieure  , est  toujours  aigu  , mais  il 
peut  être  négatif  ou  positif  : on  l’applique  suivant  son  signe  , à la  longi- 
tude du  soleil  ; le  résultat  est  la  longitude  géocenlrique.  L’élongation 
est  soustractive  taut  que  S < i8o*j  si  S — 180’,  T — o;  si  S > 180*  ? 
T est  additif. 

Cet  angle  T pour  une  planète  supérieure , peut  aller  de  o à 3fio*, 
et  dans  ce  cas,  il  est  toujours  additif  ; mais  si  on  le  fait  toujours  < 180% 

il  peut  s’ajouter  ou  se  soustraire  suivant  que  S ^ 180". 

«•ci»  * . „ 

— v~  s,n® 

La  formule  tang  T = , dans  le  cas  de  ■' r"8-  = 1 , ou 

0 vcnsA  ' V 

1 -ç-COii> 

de  ecosA=  V,  devient 


rr  »in  S 9 un  J S enj  a S 

tang  T = ; = *. 

" 1 — co»  S a »in“  j S 

T=9o'-±S; 


;COtjS, 


donc  T < 90%  à moins  qu’on  n’ait  jS=o. 

T sera  l’angle  à la  base  d’un  triangle  isoseele  dont  l’angle  au  sommet 
est  S.  Il  sera  donc  toujours  aigu  ; ainsi  les  planètes  qui  ne  s’éloignent 
jamais  du  soleil  de  go*,  circulent  autour  de  lui  à des  distances  moindres 
que  la  terre  ; leur  orbite  est  renfermée  dans  celle  de  la  terre. 

Au  contraire,  si  la  distance  V,  l’orbite  de  la  planète  enferme  celle 
de  la  terre.  La  terre  peut  les  voir  à toutes  les  distances  angulaires  , 
depuis  o jusqu’à  3 Go". 


33.  Ces  angles  d’élongatiou  et  de  parallaxe  annuelle  étant  d’un  usage 
continuel , les  astronomes  ont  fait  tous  leurs  efforts  pour  les  réduire 
en  tables. 


■ sin  S 


V cos  A 0 
i CO»  S 


dépend  des  deux  anomalies 


Mais  la  formule  tang  E = 


4<jO  astronomie. 

moyennes  de  la  lalilude  el  de  la  commutation  ; ainsi  tout  est  variable 
dans  la  formule.  En  négligeant  cos  A el  1’cxccutricilé  du  Soleil,' 
on  n’avait  plus  de  variable  que  l'anomalie  moyenne  de  la  planète  et  la 
commutation  ; on  a donc  calculé  des  tables  à deux  argumens  ; on  les 
trouve  dans  quelques  traités  anciens  d’astronomie , tel  que  celui  de 
Wing,  etc. 

Ou  peut  faire  le  même  usage  de  la  parallaxe  annuelle,  qui  est  la 
différence  entre  les  longitudes  héliocentriqucs  et  géocentriques  de  la 
planète , et  pour  une  planète  supérieure , il  y a de  l’avantage  , en  ce 
que  l’angle  est  plus  petit  que  l'élongation,  et  croit  moins  rapidement. 

Quand  il  est  petit  comme  pour  la  planète  Uranus , où  il  ne  passe 
guère  4*,  on  fait 


, N «in  S . / V ' \*  lin  aS  . 

cos  A ) T — , -+-  ( - cos  A ) — 3-  -+- 

/uni  \ v / BBS  1 


etc. 


M.  Lagrange  avait  donuc  une  formule  de  P pour  Jupiter  et  Saturne, 
saus  rien  négliger , en  réduisant  en  série  la  formule 


V , /M  + A cos  Z -f-  B cossZ  + etcA 

— COSA  = (-^; -r-r : — — ) 

v co»  s -f -à  co»  az  -+•  etc./ 


(i  + tang'A)  \ 


On  formait  onze  ou  douze  argumens  ; on  prenait  la  parallaxe  en  douze 
parties,  et  l’on  avait  cette  parallaxe  à la  précision  d'une  minute  ou  d'une 
de  mi-minute. 

Ces  tables  ont  paru  dans  les  Éphémérîdes  de  Berlin  ; on  a trouvé  les 
quatre  logarithmes  plus  commodes  et  plus  exacts. 


34-  Dans  les  calculs  suivans  on  remarquera  que  pour  avoir  la  lon- 
gitude héliocentriqne  de  la  terre , il  faut  ajouter  o*  o'  20"  au  lieu 
du  soleil  par  les  tables.  La  raison  de  cette  pratique  sera  démontrée  au 
chapitre  de  l'aberration  : elle  est  fondée  sur  ce  que  nous  avons  dit  en 
finissant  le  chapitre  XXVI,  que  le  lieu  apparent  du  soleil  est  toujours 
moins  avancé  de  20"  que  le  lieu  réel  : or  c’est  le  lieu  réel  du  soleil 
qui  est  l’un  des  sommets  du  triangle , qui  nous  sert  à calculer  le  lieu 
géocentrique  de  la  planète  ; c’est  donc  le  lieu  réel  qu'il  faut  employer 
dans  le  calcul  de  l'élongation , de  la  paralllaxe  annuelle  et  de  la  dis- 
tance : c est  de  ce  lieu  reel  quil  faut  retrancher  l'élongation  pour  avoir 
la  longitude  géoceutriquc.  Les  fiables  donnent  le  lieu  apparent  du  soleil. 
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Exemple  du  calcul  d’un  lieu  gêoeenlrii/ue. 

35.  Longitude  héliocentriquc  de  Vénus  ? = 3J‘  1 3°  3o'  o* 

Long. hélioc.  de  la  terre  = O -f-  6/  +20''=  7.25.30 
commutation  = S = 7.18.  o 

log  distance  accourcie  r cos  X 9.85733 

C.  log  rayon  vecteur  $ ou  © 9.99549 

log  = tang  a:  = 35*  20'  5o" 9.85082 

— cos  S -f-  9-8a55i 

log  -+-  0.47460 9.67633 

Compl.  ^1 — r^---  cos  = 1.47460 9.83 1 33 

log  sin  S — 9.87107 


(^)....-  g.85o8a 

tang  T = — 19*40'  >o" — 9-55322 
© = i.a5.3o.  o 
T = © — T = 2.  i5. 10. 10 
Élongation  T = 19.40.10 

S'  = 1 aJ  "■ — S = 4 • 1 3 • o • 0 

angle  à Vénus  = 0.28. 19. 5o 
Somme  des  trois  angles  = 6.  o.  o.  o 

En  suivant  exactement  la  règle  des  signes , celte  formule  donnera 
toujours , sans  la  moindre  ambiguité  , l’angle  à la  terre  avec  le  signe 
convenable. 


36.  La  formule  peut  encore  s’écrire  ainsi , en  renversant  le  rapport 

m ,in  S 

tang  T = — 

cos  S 

V COS  A 

log(Æ)=  °->49>8 


compl.  ( ^ ■ 

* V cos  * 


— cos  S = -)-o . 66g  1 3 

— cosS^)  2.07900  9.68215 

sin  S. . . — 9.87107 
tangT  = — 19*40' 10"  9.55322 


Digitized  by  Google 


ASTRONOME. 


4G3 


37.  On- aurait  de  même  pour  l'angle  à Vénus  ou  la  parallaxe  annuelle, 

«in  S 


('-U.inS 

t • . . n \vc«M»y 

en  faisant  tang  fl  =-^3 = 


— i cos  S- 


log  (—y—)  = — 0.70928...  9.85082 
cosS  = — 0.G6915 

cos  S — ^ — ÿ — ^ = — 1.37841  — 9. 86063 
sin  S — 9.87107 
tang  n = 0^28*  19'  5o"  -f-  ^3169 
? = 5. 1 3 . 3o.  o 

r = a.)5.io.io  = $ — , n. 


38.  On  peut  faire  encore 

\—ÿ—) 9.85083 

sin  S — 9,87107 

tango)  = — 37*47' 58"  9.72189 

S = 7.18 

S — a = 8.15.47.38 

sin  ® — 9.66866 

sin  S — 9.87107 

C.  sin  Ç S - — si}. — . o. o 1 35o 

tang  T = — 19*40'  10" — 9.55325 

3g.  Les  astronomes  font 

¥ =a  3. i3.3o 
O *f*  6J’  = 8 — 7.a5.3o 


S = 7.18.0 

S'=iaJ'  — S = 4.13.0 

5 S'œ  3.  (j,  0i0 

IoS  = lang  x = tang  35*  30'  5i" . . . 9. 85o8a 

45 

45* +x  = 8o.2o.5i 
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cot(45*4--r)  = 80*20' 5i\,.  g.a3o65 

cot | S'  = (tang 90* — ïS')=  24.  o.  o....  9.64858 

Ungi(n — T)  = 4->9-5°  8.8-923 

(9°* — ïS')=Fï(n — T)=T=  19.40.10  17=  28.19.50 

O—  i.25.3o  Ç = 3.i3.3o 

r = O d-T  = 2.i5.io.io  =2.  i5.  10. 10=  ç — II. 

Voilà  bien  des  manières  do  trouver  la  même  chose  ; ici  T est 
additif,  parce  qu’on  a employé  S'=iaJ' — S pour  avoir  l’angle  du 
triangle  rectiligne. 

40.  Pour  avoir  la  latitude  gêoccntrique 

C sin  S — 0.12892 
sin  T — 9.52711 
tang  X = i,37'io".  ...  8.45i56 

tang  G = 0*44'  1''....  8.10740 
Iog  tang  A — log  tang  G o.543y6 

V COS  X.  . . . 9.85733 

log dist.  accourcie  $.$....  0.20129 

ou  bien  ecosX....  9.85733 

sin  S 9.87107 

C.  sin  T.-..  0.47289 

log  dist.  accourcie  0.30129 

C.  cos  G . . . . o . 00004 

log  dist  des  centres  $.$....  o.  201 53 
parall.  m.  Q . . . .8"7. . . . o.g3g52 

log  parall.  horiz.  = 3'^y.. . . 0.73819 

lofi(r7^) 9-97799 

£ diam.  $ = 5''a....  0.71618 
-J  diam.  ? = parall.  horiz.  ? ( 1 — -jL) 

cos* in  = 14.9.55....  9.97318 

12  doigts...  1.07918  * 

partie  e'claire'e  = 11,28  doigts  i.o5a36. 
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Dans  ccs  calculs  de  la  latitude  , de  la  distance  , de  la  parallaxe  et  du 
diamètre , on  n'a  nul  besoin  de  s’occuper  des  signes  de  sin  S et  sin  T, 
parce  que  ccs  signes  sont  toujours  les  mêmes  ; eu  effet , À et  G sont 
toujours  de  même  signe,  la  distance  est  toujours  positive;  donc  sin  S 
et  sin  T ne  peuvent  être  de  signe  contraire. 


4 1.  Tant  que  v cos  X<  V,  c’est-à-dire  quand  la  planète  est  inferieure,  la 


formule  - 


/V  CORAS  . 


sin  S 


donne  l'angle  à la  terre  qui  est  le  plus  petit 


/vcosA\ 

l — ( — y— J COS  S 

des  deux  angles  incounus  , et  qui  est  toujours  moindre  que  de  90*. 


La  formule  tang  II  = 


sin  S 


donne  toujours  l'angle  à la  pla- 


/ V CilsA  \ 

co  s S — ( — ^ — J 

nète  qui  est  le  plus  grand  des  deux  angles  inconnus  ; cet  angle  sera  aigu, 

c - V cos  A 

tant  que  cos  i>  > — ÿ — . 

in  cos  a = — ÿ—  , tang  U = — — = tang  90*. 

Si  cos  S < -Cy-  , le  dénominateur  est  négatif,  le  numérateur  positif 
n >90*. 

Si  siu  S devient  négatif  comme  le  dénominateur  fl>  r8o\ 

Si  sin  S étant  négatif,  cos  S = ■*'  Cy—  , Il  = 270*  , après  quoi 
n > 270*. 

Ainsi  fl  peut  avoir  toutes  les  valeurs , depuis  o jusqu'à  3 Go*. 

Si  v cos  X > V , c'est-à-dire  si  la  planète  est  supérieure , la  formule 

/ V COS  A\  . 

b-)MS 


tang  T : 
o jusqu’à  3Go*. 


(V  COS  A\ 


CO»  S 


de  l'angle  à la  terre  pourra  donner  T,  depuis 


r-5LJ).inS 

a , . . n Vvcosa/  - , _ . • . 

Au  contraire,  tang  II  = -y-Cf)8 s" ~ — donnera  toujours  n < 90%  si 

— — 1 

v coa  A 

la  planète  est  supérienre. 

Ces  formules  sont  générales. 
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41.  Noos  savons  donc  calculer  un  lieu  géocentrique  de  Vénus, 
d’apres  les  lieu»  héliocenlriques  dclcrraii’.és  dans  une  orbite  circulaire  ; 
en  les  comparant  aux  observations  , on  y trouvera  des  différences  de  t 
à a ou  5%  d'où  il  suit  que  l’orbite  doit  être  elliptique. 

Pour  détermiuer  ces  inégalités  de  la  manière  la  plus  simple,  nous  choi- 
sirons trois  conjonctions  , soit  inférieures  , soit  supérieures. 

Les  conjonctions  inférieures  reviennent  au  bout  de  584  jours  environ  ; 
il  en  est  de  même  des  supérieures.  D’une  conjonction  supérieure  à une 
inférieure , ou  réciproquement,  il  y a 392  jours. 

Ainsi  à chaque  conjonction  , la  longitude  de  Vénus  change  comme  celle 
de  la  terre , de  17*  ou  2f  i5";  on  pourra  doue  trouver  trois  conjonc- 
tions dont  deux  seront  vers  les  apsides,  et  l’autre  vers  la  moyenne 
distance  -,  ou  deux  vers  les  moyennes  distances  , et  une  vers  l’apside. 

42.  On  voit  déjà  l’avantage  des  conjonctions  ; c’est  que  le  lieu  hélio- 
centriquc  et  le  lieu  géocentrique  ne  diffèrent  que  de  180*  ou  de  o°;on 
n’a  donc  pas  de  calcul  à faire  pour  les  connaître  l'un  par  l’autre  ; on 
n'a  point  à craindre  l’erreur  produite  par  le  rayon  vecteur,  quand  il 
u’est  pas  suffisamment  connu. 

45.  Pour  abréger  la  recherche  de  l'excentricité  et  du  lieu  de  l'apside, 
nous  avons  vu  qu'il  était  à propos  d'avoir  au  moins  une  idée  approchée 
de  ces  quantités  ; rien  n’était  plus  facile  pour  le  soleil  et  la  lune  ; nous 
avions  le  mouvement  diurne  et  le  diamètre  apparent  ; mais  ici,  comme 
nous  ne  sommes  pas  au  centre  de  l'orbite,  le  problème  se  complique 
nécessairement. 

Par  la  comparaison  entre  nos  longitudes  héliocenlriques  , nous  aurons 
les  mouvemens  héliocenlriques  vrais  (V’ — V)  et  (V" — V'),  dans  les 
deux  intervalles  des  trois  observations  ; nous  connaîtrons  les  mouve- 
niens  moyens  (M' — M),  ( M" — M')  par  les  tems  écoulés.  Or,  soit  $ 
la  longitude  du  périhélie,  V,  V',  V'  les  trois  longitudes  vraies 

V = M ae  sin(V  — p) , 

V'=  M'-H  acsiu(V' — <p)  , 

A = (V'— V)  — (M'— M)  = ae  [sin  (V' — <p) — siu  (V— <p) 

A = 4e  8*n  v ( V' — 1 p — Y-f-  ç)  cos  4 (V'H-V — 2$) 

= 4 e sin  j ( V'— -V)  cos  — <p). 

5q 


3. 


466  ASTRONOMIE. 

Soit  pareillement  B=(V" — V') — (M1' — M'),nouS  aurons 


B = 4e  sin  i (V" — V')  cos  — <p) , 

/V'-t-V  \ 

A ?in  ; (V'—  V)  C0!l  V~T~  V _.inHv'— V)  co»(P— ♦) 

B tin  1(V— V')  ‘ /V"4-V'  \ àn  i (V* — \ ) ' cos(Q — p)  ’ 

C°  \ a / 

R A Kin  î (V" — V') en.  P co««  + «in  Psin  p co»P  -j-  tin  P tang  s 

~~  B -in  ; ( V — Vj  en»  Q cosp  -+-  «in  y sin  ç co»  y -+•  sin  y tang  p ’ 

RcosQ+RsinQ  lang  p = cos  P -f-sin  P tangp, 

R cosQ  — cos  P = sinP  tang  i p — R sinQ  lang  p , 


R ens  Q — en!  P 
'ang?=— p— jp—y- 


A gin  j (V* — V’)  en»  ; (V+V) 
B «in  ; (V' — V) 


— cos  î (Y'4-Y) 


■ . , v>  _ A »in-;(V— V')  co»  i (V-+V') 

“ + ' B'  sini(V'— V) 

__  A sin  j (V' — V)  co»  -j  — B sin  ; (V' — V ) co-  J (Y'-f- Y) 

B sin  s (V' — V)  sin  j (Y'  -f-  V)  — A sin  j (V — Y)  sin  j(V 

Vous  connaîtrez  donc  la  longitude  du  périhélie  ; vous  aurez 


j A »in  i* jBsiol*  

sinj  (V — Y)  cos  sin  ; (V*— Y')  co»  ^ 

enfin 

M=V — 2esin(V — p)  y M'=V' — aesin(V' — p)  , 
et  M"=Y''  — ae  sin  (V''—  p). 

Ainsi  vous  connaîtrez  les  longitudes  moyennes,  le  périhélie  et  l’ex- 
centricité; vous  aurez  négligé  la  différence  de  deux  petits  termes  qui 
ne  sauraient  passer  8";  mais  après  une  première  approximation  déjà 
assez  exacte , vous  pourrez  calculer  ces  petits  termes , les  faire  passer 
dans  le  premier  membre , ce  qui  changera  A en  A',  R en  R',  et  vous 
évaluerez  de  nouveau  les  formules.  Vous  pouvez  d’ailleurs  suivre  la 
méthode  que  nous  avons  appliquée  ci-dessus  à l’orbite  de  la  lune. 


44.  Avec  ces  élémens  approchés , vous  calculerez  toutes  les  conjonc- 
tions observées  de  Vénus.  Vous  comparerez  la  longitude  observée  O 
à la  longitude  calculée  C , et  vous  ferez  0=C  -j-  dC.  Or , soit  E l’époque 
de  vos  tables , m le  mouvement  moyen  annuel , < le  nombre  d’aune'cs 
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écoulées , s l’anomalie  moyenne  , 


d'où 

donc 


C = E -f-  im  -f-  a sin  s 
dC  = rfE  -J-  idrn-\~da  sin  z -f-  a COS  zdz 
O — C = </E  -f-  idm-\-  dai\a  a -f-  a cos  zdz. 


4G7 


Chaque  observation  vous  donnera  une  équation  pareille  ; vous  réunirez 
ces  équations  en  autant  de  groupes  que  vous  aurez  d’inconnues , et 
vous  éliminerez  ; vous  aurez  ainsi  la  correction  de  tous  les  élémens  de 
vos  tables  provisoires. 

Nous  n’avons  dilTérenlié  de  la  formule  C que  les  termes  dont  les 
variations  peuvent  être  sensibles;  nous  avons  supposé  le  reste  suffisam- 
ment exact. 

dE  sera  donc  la  correction  de  l’époque,  dm  celle  du  mouvement 
annuel , da  la  correction  du  premier  terme  de  l’équation  du  centre 

dz  = </.M — dp  = r/E  -f-  idm  — dp  ou  dp  — i/E  idm  — dz. 

Le  mouvement  étant  connu,  vous  en  conclurez  le  demi-graud  axe  de 
l’ellipse  par  la  règle  de  Képler. 

Mais  tout  cela  ne  sera  encore  qu'une  approximation,  si  la  planète 
éprouve  des  perturbations.  Si  la  théorie  les  a calculées , vous  les  em- 
ploierez dans  vos  tables  provisoires.  Si  elles  11e  sont  pas  connues  , 
vous  en  chercherez  la  forme  et  les  argumens  en  imitant  ce  que  nous 
avons  fait  pour  la  lune , et  vous  déterminerez  au  moins  les  équations  un 
peu  sensibles. 

45.  Les  anciens  qui  n’avaient  pas  ces  moyens  d'observations  ni  de  cal- 
culs, employèrent  les  digressions  de  Vénus.  On  appelle  digression  la  plus 
grande  valeur  de  l’élongation  T,  quand  l'angle  A est  droit,  ou  bien  quand 
le  rayon  TA  (fig.  10G)  est  tangent  à l'orbite  de  Vénus. 

Si  l’orbite  de  Vénus  était  circulaire  , les  digressions  seraient  toutes  de 
la  même  grandeur,  quand  la  terre  serait  cllc-racmc  revenue  à une  même 
distance  au  soleil  ; mais  elles  varient  à chaque  fois,  parce  qu'elles  arrivent 
successivement  en  divers  points  de  l'orbite,  et  que  la  terre  a de  même 
changé  de  place  sur  la  sienne. 

En  comparant  ces  digressions  , on  choisit  la  plus  grande  et  la  plus 
petite. 
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Soient  m , n les  deux  digressions,  e,  v'  les  deux  rayons  vecteurs  de 
Venus,  V , V'  les  rayons  vecteurs  de  la  terre , on  aura 

v = V sin  m , e'=  V sin  n , 

et  v' — v sera  à peu  près  la  double  excentricité. 

Si  la  planète  était  réellement  dans  scs  apsides  , ce  calcul  serait  fort 

juste  , car  on  aurait  observé  réellement  la  plus  grande  et  la  plus  petite 

digression  ; la  perpendiculaire  au  sommet  de  l’ellipse  est  tangente  ; 

ainsi  les  angles  A et  P seront  droits;  en  tout  autre  point,  l’angle  à 

la  planète  est  oblique;  nous  avons  vu  en  traitant  du  mouvement  ellip- 

,•  . i e.«inu  , ~,r  (i — e’)ro»A 

tique,  que  cet  angle  = oo  — .ctqueSv—- — ■ . Or 

1 3 1 n j , — e coi  u f f i — e cos  u 


donc 


V8inT=(-!=2£2LA 


SP  : sin  T ::  ST  : sin  P, 

(i — r*)ro*x  • rri  1T  . • f . ennu  \ 

1 — : sm  T:: V : sin  (oo* ] . 

i — e coa  u i — coa  uj 

/ e sin  u \ 

\i — <?c  osa/  * 


COS  ( 


(l — «*)  CO*  A 


i — e ci  s u 

Ü — e»)  cos  A ^ £( 

i — e cos  u 

(»■— * e*)  cos  A 

i — ecosu 


«A/  sin*u  \ 

u \ 0 — eco *u)v 


?l)  e*  sin*  u cos  a 


(i  — e cos  u)3 
{ c’îin’fi 


= e — (,  y. 

\(i — e*)ucoskA/ 


x (i— eQW* 

(i— «^’cos’x  (i — eco  su)1 


Mais  l’angle  u sera  du  moins  fort  petit,  et  v’ une  petite 

fraction  au  moins  pour  Vénus  ; pour  Mercure  elle  serait  plus  forte 
à raison  du  coefficient,  mais  i»5  serait  beaucoup  moindre;  dans  tous 

les  cas,  M = Vsin  T — ( ^ Win* T, sans  erreur  sensible. 

’ \1— (r)co>-*>  ’ 


Passages  de  dé  mis. 

46.  Nous  avons  prouvé  que  Vénus  se  retrouve  en  conjonction  infé- 
rieure tous  les  584  jours  environ,  c’est-à-dire  au  bout  d’un  an  et  219 
jours  à peu  près  ; mais  pendant  cet  intervalle,  la  terre  a fait  une  révo- 
lution entière,  plus  216'  environ.  Ainsi  à chaque  révolution,  la  longi- 
tude béliocentrique  de  la  terre  et  celle  de  Vénus  sont  augmentées  de 
•)*  G* ; au  bout  de  cinq  conjonctions,  les  longitudes  seront  augmentées 


re-^Coogle 
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de  1080*=  3 X 36o*,  c’est-à-dire  qu'elles  sont  redevenues  les  mêmes 
que  la  première  année.  Cinq  conjonctions  arrivent  dans  l'intervalle  de 
5.584  jours  ou  agao  jours  qui  font  8 ans  de  565  jours  : ainsi  au  bout 
de  8 ans , les  conjonctions  reviennent  au  même  jour  et  au  même  endroit 
du  ciel  à fort  peu  près. 

47.  Supposons  qu’une  de  ces  conjonctions  arrive  précisément  dans  le 
nœud,  le  centre  de  Vénus  sera  dans  l'écliptique  à l'instant  de  la  con- 
jonction , et  par  conséquent , sur  le  centre  du  soleil  ; Vénus  formera  une 
éclipse  annulaire  de  soleil. 

Soit  EC  (fig.  107)  l’écliptique,  OR  l’orbite  de  Vénus  inclinée  de  5*3  5': 
à l’instant  de  la  conjonction , on  verra  au  centre  du  soleil  un  point 
noir,  dont  le  diamètre  sera  d’une  minute  environ , très-difficile,  par  con- 
séquent, à distinguer  à la  vue  simple  : la  lumière  du  soleil  ne  sera  donc 
pas  sensiblement  diminuée  ; il  n'y  aura  donc  pas  d'éclipse  proprement 
dite,  du  moins  suivant  l’acception  du  mot  qui  signifie  défaillance  ; mais 
il  y aura  ce  qu’on  appelle  un  passage  , c’est-à-dire  que  l’on  verra  pen- 
dant quelques  heures  Vénus  sur  le  disque  du  soleil , y décrire  par  son 
mouvement  relatif  un  diamètre,  si  la  conjonction  arrive  précisément  dans 
le  nœud,  et  une  corde  d’autant  plus  petite,  que  la  latitude  sera  plus 
grande;  on  verrait  ainsi  Vénus  sur  le  soleil, pendant  7 heures  5a  minutes, 
ou  54'  si  le  passage  était  central , et  d’autant  moins  de  tems  qu’elle 
passerait  plus  loin  du  centre  ; enfin  il  n’y  aurait  point  de  passage , ou 
il  n'y  aurait  au  plus  qu’un  simple  contact , si  à l'instant  de  la  plus  courte 
distance , les  centres  du  soleil  et  de  Vénus  étaient  éloignés  de  la  somme 
des  demi-diamètres  appareils. 

48.  Ces  passages  se  calculeraient  comme  les  éclipses  de  lune,  parles 
mouvemens  relatifs;  on  déterminerait  l’orbite  apparente  , la  plus  courte 
distance  , le  tems  du  milieu  et  ceux  des  contacts,  tant  intérieur  qu’exté- 
rieur ; mais  tout  cela  serait  pour  le  centre  de  la  terre,  l.a  parallaxe 
doit  modifier  les  phénomènes  ; si  la  parallaxe  du  soleil  est  d’environ  9'', 
celle  de  Vénus  doit  être  de  3o,  et  la  parallaxe  relative  de  ai". 

Le  calcul  d’un  passage  pour  un  lieu  déterminé  se  calculera  donc 
comme  une  éclipse  de  soleil  ; et  pour  connaître  les  lieux  qui  verront  le 
passage  plus  ou  moins  long,  on  peut  employer  les  différentes  méthodes 
que  nous  avons  employées  pour  les  éclipses  de  soleil.  Vénus  remplace 
ici  la  luue  ; son  diamètre  est  beaucoup  moindre  , sa  parallaxe  plus  petite. 
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les  mouvemens  plus  lents,  et  Vénus  est  rétrograde  ; voilà  toutes  les  diffé- 
rences : les  formules  et  les  méthodes  restent  les  mômes  ; mais  les  paral- 
laxes étant  moindres,  ou  peut  négliger  beaucoup  de  termes  dans  les 
séries  qui  expriment  les  parallaxes. 

4g.  Ces  passages  de  Vénus  si  célèbres,  ont  été  long-tcms  ignorés; 
jamais  on  n’avait  vu  Vénus  causer  uue  éclipse  partielle  du  soleil  : quel- 
ques-uns en  concluaient  qu’elle  passait  au-dessus.  Dans  le  système  de 
Ptoléme'c,  elle  devait  pourtant  passer  entre  le  soleil  et  nous;  mais 
comme  on  n’avait  pas  de  lunette,  on  n’observait  guère  V’énus  que  vers 
les  plus  grandes  digressions  ; rien  n’attirait  l'attention  sur  un  phénomène 
possible  , à la  vérité , mais  que  personne  n'avait  jamais  observé.  On  n'a 
jamais  vu  de  passage  que  dans  les  conjonctions  inférieures;  donc  Vénus 
passe  derrière  le  soleil  dans  les  conjonctions  supérieures  : on  en  observe 
dans  les  conjonctions  inférieures;  donc  alors  Vénus  est  entre  le  soleil  et 
la  terre;  donc  elle  tourne  autour  du  soleil,  son  orbite  renfermant  le 
soleil , ce  que  prouvent  déjà  fort  bien  les  phases. 

50.  La  différence  de  parallaxe  n'étant  que  de  ai",  il  faut  que  la  lati- 
tude soit  bien  près  de  i5  à 16',  pour  que  la  parallaxe  puisse  repousser 
Vénus  hors  du  disque  du  soleil,  ou  que  la  latitude  excède  de  bien  peu  16', 
pour  que  la  parallaxe  amène  Véuus  sur  le  bord  du  soleil;  ainsi  quand 
un  passage  de  Vénus  arrive , il  doit  être  visible  pour  presque  tous  ceux 
qui  voient  le  soleil  pendant  la  durée  du  passage;  ainsi  on  serait  à cet 
égard  dispensé  de  calculer  les  pays  où  l’observation  pourra  se  faire. 

La  parallaxe  peut  rapprocher  ou  éloigner  les  centres  de  Vénus  cl 
du  soleil;  elle  peut  changer  la  corde  que  Vénus  parait  décrire;  elle 
peut  rendre  plus  longue  ou  plus  courte  la  durée  du  passage.  La  pa- 
rallaxe étant  supposée  connue,  on  peut  en  calculer  l’effet  sur  la  durée; 
cet  effet  étant  observé,  on  peut  réciproquement  déterminer  la  différence 
des  parallaxes,  qui  est  d’environ  ai". 

51.  Le  mouvement  relatif  étant  assez  lent,  chaque  seconde  de  paral- 
laxe produit  ao"  environ  sur  la  durée  ; on  peut  doubler  cet  effet  en 
comparant  des  observations  faites  dans  les  deux  hémisphères  ; car  si  la 
parallaxe  alongc  un  passage  dans  l’hémisphère  boréal , elle  raccour- 
cira pour  l’hémisphère  austral.  On  se  flattait  de  pouvoir  observer , à 
3 ou  4"  près,  l’entrée  ou  la  sortie;  d’où  il  résultait  que  la  parallaxe 
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serait  connue,  à de  seconde  près.  Voilà  ce  qui  a donne  tant  d’im- 
portance à ces  observations  ; ce  qui  a fait  entreprendre  tant  de  voyages, 
et  donné  lieu  à un  problème  particulier,  lequel  consiste  à déterminer  les 
lieux  les  plus  avantageusement  placés  pour  y jouir  de  tout  l’effet  de  la 
parallaxe  en  sens  contraire. 

On  ne  songea  pas  d'abord  à cet  avantage  particulier  des  passages  de 
Vénus , pour  déterminer  les  parallaxes  de  Vénus,  du  soleil  et  de  toutes 
les  planètes;  car  une  seule  de  ces  parallaxes  étant  connue,  toutes  les 
autres  en  découlent,  Képler  qui  en  fil  la  première  prédiction , n’y  voyait 
qu’un  phénomène  rare  et  jusqu’alors  inaperçu  : Hallcy  fut  le  premier  qui 
annonçant  aux  astronomes  les  passages  qui  devaient  avoir  lieu  en  1761 
et  1 769 , les  avertit  des  conséquences  qu'ils  en  pourraient  tirer;  et  il 
pria  la  postérité  de  se  souvenir  que  c’était  un  Anglais  qui  avait  eu  cette 
idée;  il  indiqua  même  quels  lieux  seraient  plus  favorables  à l’observation  ; 
mais  une  erreur  de  signe  dans  un  calcul , Ct  que  toute  cette  partie  de 
son  Mémoire,  était  à refaire  ; on  la  refit  en  effet.  Trébuchet , astronome 
d’Auxerre  et  élève  de  Delisle , apperçut  l'erreur  de  Halley. 

5î.  Nous  avons  vu  que  Vénus  revenait  au  bout  de  huit  ans  en  con- 
jonction presqu’au  même  point  du  ciel  : ainsi  quand  un  passage  a ew 
lieu,  on  peut  en  attendre  un  huit  ans  plus  tard,  et  il  a lieu  en  effet 
quelquefois,  mais  d’un  passage  à l’autre  : la  différence  en  latitude  est 
de  ao  à 24';  en  >6  ans,  elle  croit  de  40  à 48'  qui  surpassent  de  beaucoup 
le  diamètre  du  soleil  ; on  ne  peut  donc  jamais  attendre  trois  passages 
en  16  ans;  il  s’écoule  alors  un  intervalle  de  io5,  ou  n3,  ou  lat  ans; 
c’est-à-dire  (n3±8)  ans.  Mais  ces  périodes  manquent  souvent;  celle 
de  a55  ans  ramène  beaucoup  plus  de  passages  ; celle  de  243  est  la 
meilleure  de  toutes. 

11  y a aussi  une  période  de  a5i  ans  remarquée  par  Wargenlin  ; j’ai 
le  premier  remarqué  celle  de  lai  ans  qui  lie  les  passages  d’un  nœud  à 
ceux  de  l’autre;  j’ai  soupçonné  que  la  période  de  1952  ans  ramènerait 
tous  les  passages  dans  le  même  ordre  ; mais  les  tables  11e  sont  pas  encore 
assez  sûres  pour  qu’on  réponde  de  ce  qui  peut  arriver  dans  un  inter- 
valle aussi  long.  Le  mouvement  du  nœud  , la  variation  d’inclinaison  ne 
sont  pas  assez  précisément  déterminés,  pour  qu’on  ne  se  trompe  pas  sur 
quelques  passages  quand  la  durée  est  fort  courte. 

J’ai  calculé  par  ces  périodes  tous  les  passages  qui  ont  eu  ou  doivent 
avoir  lieu  depuis  l’an  900  jusqu’en  2984,  et  j’en  ai  trouvé  55  en  tout. 
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même  en  y comprenant  ceux  qui  sont  douteux  par  la  grande  latitude  de 
ye'nus. 


53.  Pour  qu'un  passage  ait  lieu,  il  faut  que  la  plus  courte  distance 
soit  moindre  que  la  somme  des  demi-diamètres;  la  plus  courte  distance 
= G cosl  = G cos  g”  5'  ou  8’  dans  un  noeud,  G cos  8“  29'  ou  3o'  dans 
l’autre;  G cosl  = j O -f- ï ? sera  donc  la  limite  des  passages,  ou 

cosI  = ±©  + ï?,  d’où 


H =(i^fi)(r^')=(p-  n)rin 


G et  H sont  les  latitudes  ge'ocentriques  et  héliocenlriques,  ainsi  (P — Q) 
ou  la  distance  au  nœud  qui  sert  de  limite 

[[J  «omme  des  diamètres  -4-  (»'  — *-)3  (V  — v ) 

*’  v cos  iuclin.  de  l’orb.  relat.  mu  inchn.  de  l’orbite  vraie* 


Ces  distances  sont  differentes  pour  les  deux  nœuds,  c’est-à-dire  pour 
les  passages  d’été  et  d’hiver. 

Ainsi  pour  trouver  les  passages  quand  on  a trouvé  le  premier,  on 
ajoute  8 ans  et  le  mouvement  relatif  de  Vénus  à la  terre,  et  de 
V'énus  au  nœud  pour  l’intervalle.  Si  la  distance  au  nœud  est  dans  la 
limite,  il  y aura  passage;  si  elle  est  hors  de  la  limite,  il  n’y  aura  point 
de  passage. 

On  ajoute  ensuite  io5  ans,  ensuite  8 ans,  ensuite  8 autres  années, 
et  les  mouvemens,  et  ainsi  de  suite  et  le  travail  ne  saurait  être  bien 
long. 

On  voit  que  la  période  de  243  ans,  qui  est  la  plus  sûre,  n’est  que 
le  double  de  celle  de  lai  ; celles  de  23 1 et  25 1 sont  celle  de  245  di- 
minuée ou  augmentée  de  8 ans.  Ainsi  tout  se  réduit  véritablement  aux 
périodes  de  îat  et  de  ±8  ans;  et  c’est  eu  traitant  ainsi  le  problème 
plus  méthodiquement,  que  j’ai  aperçu  des  passages  omis  dans  toutes  les 
listes  publiées  avant  la  mienne. 

On  ne  verra  pas  de  passage  d’ici  à 1874  et  1882. 

J .a  rareté  de  ces  phénomènes  ajoute  ainsi  à leur  importance  réelle, 
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TABLE 

Des  passages  de  Vénus  sur  le  Soleil  pour  deux  mille  ans. 


Il  y en  a trente-cinq,  en  comptant  les  cinq  qui  sont  douteux. 


Années. 

Teins  moyen 
de  la  conjonction. 

Longitude 

géocentrique. 

Milieu 
du  passage 
teins  vrai. 

Demi-durée 
jour  le  centre 
de  Vénus. 

Plus  courte 
distance 
géocentrique. 

902 

Vieux:  style. 

a5  novembre.  aiAi6'56* 

8y  q«  a' 55" 

a=»43'  4' 

18'  14'  B* 

910 

22  novembre.  9.18.38 

8.  6.33-47 

9.43.59 

3‘3q'  16" 

6 . 1 5 A 

IOÎ3 

24  mai.  6.44  4.9 

a.  8.37.45 

6.42.20 

3.5i .29 

3.  i6*Ii 

ÏCjfO 

ni  mai.  23.1 5. 54 

a.  6.29.  9 

23.5t.  8 

16. iK  B* 

1 145 

23  novembre,  ao.  0.  6 

8.ii.  t.3o 

1 q . att . 5o 

17.  7 n* 

1 1 33 

23  novembre.  8.  1 .33 

8.  8. 3a. 21 

8.28.22 

3.3i.56 

7.2^  A 

1276 

a5  mai.  10.21 .23 

2.10.57.  7 

10. i3.a6 

3.4a.53 

5.18  A 

i&83 

23  mai.  q.53.23 

a.  848-3o 

3.29.l6 

i.4i.58 

14.14  U 

1088 

25  novembre.  18. 4a  -4& 

8.i3.  0.  3 

l8. l3.29 

0.41.52 

16.  2 B 

l39S 

a3  novembre.  6.48.22 

8. 10. 3i .12 

7.17.22 

3.a3-4o 

8.94  A j 

■ 5.8 

a5  mai.  i3.5S.  10 

2. l3. l6. 22 

io.4i.3q 
6,57.  D 

3.s>q.u8 

7.21  A 

I&2Ô 

23  mai.  6.26.  2 

9.11.  7.35 

3.28. 57 

12.16  B 

i65i 

Nouveau  style. 

6 décembre.  17.28.49 

8. i4-58. 5o 

17.  1.43 

i.35.  5 

14-56  B 

1639 

4 décembre.  6.  9.40 

8. îa. 3a. i3 

6.39.40 

3.17.  0 

9 . 0 A 

i^Si 

5 iuin.  I7.44-34 

2. i5.36.3i 

17.3o. ÎO 

3.  8.  0 

g.3o  A 

■7®3 

3 juin.  10.  7.54 

2.13.27.  8 

io.36.23 

a.5q  53 

10.10  B 

1874 

8 décembre.  16.17  -44 

8. 16.57.49 

1 5. 5a. 48 

9.  4.41 

i3.5i  B 

1882 

6 décembre.  4*a^-44 

8 . 1 4 aq  . 1 4 

4-5q.  a 

3.  1.43 

10. 29  A - 

2Co4 

7 juin.  ai . 0.44 

a. 17. 54.93 

ao.36.iq 

a . 44 • 5o 

11.19  A 

2012 

5 juin.  i3.«7.  0 

a. 15.45-33 

15.46.4^ 

3.90.45 

8.20  B 

21  17 

10  décembre.  i5.  6.37 

8 . 1 8 . 56 . 5a 

i4.43.ai 

9.99. 5o 

i3.  0 11 

2123 

8 décembre.  5.18.40 

8.16.38.33 

3.53.5i 

9.48.90 

1 1 .28  A | 

■1147 

11  juin.  o.do.23 

2.20. l3. l6 

O.  0.34 

9.  7.59 

i3. 17  A j 

2255 

8 juin.  16. 53.55 

a. 18.  4-  1 

17.  8.3o 

3.3S.  2 

6. a3  B 

a36o 

19  décembre.  i3.5q.  9 

8.20.56.  9 

i3.38.5a 

9.49.47 

11.42  B 

a368 

10  décembre.  2.19.  2 

8.18.37.48 

9.47.36 

2.29.22 

19.37  A 

3490 

12  juin.  3.58.35 

2. 22 .3i .58 

3.o3. 19 

1 . 2.14 

i5.i4  A* 

a498 

9 juin.  ao.21.  a 

2.20.22.37 

90. 3o. 19 

3.46.24 

4-aq  B 

qGc5 

i5  décembre.  12.54.16 

8.93.55.36 

■a. 35. i5 

9.56.47 

10. 5o  B 

264 1 

i3  décembre.  1 .1 1.  la 

8. qo. 27. 38 

1 .49. 5i 

2.1 5 20 

i3.ao  A 

ayôî 

i5  juin.  7.23,56 

12  juin.  23.43.5q 

2.24.5o.3o 

6.43.13 

>7.  9 B* 

374 1 

2.22.40.58 

S:feS 

3.53.90 

a. 35  B 

2845 

16  décembre.  n.53.iô 

8.24.^5.22 

3.  7.94 

9. 56  B 

a8b'4 

14  décembre.  0.13.29 

8.22.27.45 

0.53.41 

1 54.10 

14.12  A 

3984 

14  juin.  3.  2.22 

a.a4.5g.  1 

3.  1 r 1 3 

3.56.  9 

o.45  B | 

a.  60 
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53.  Nous  dirons  peu  de  chose  de  la  manière  de  trouver  les  lieux  où 
l’effet  de  la  parallaxe  doit  être  le  plus  fort  ; on  les  trouve  facilement 
par  la  méthode  que  j'ai  donnée  pour  les  éclipses  de  soleil  et  d’étoile. 

Soit  P (fïg.  108)  le  pôle,  Z le  zénit  de  Paris,  S le  centre  du  soleil, 
V celui  de  Vénus,  m le  milieu  du  passage,  S//i  la  plus  courte  distance. 

Prolongez  Sr/i  indéfiniment  des  deux  eûtes;  tous  les  lieux  qui  auront 
leur  zcuit  sur  l'arc  ux  auront  l'effet  de  la  parallaxe  dans  le  sens  de  la 
plus  courte  distance. 

Supposons  Su  = 90%  la  parallaxe  abaissera  m de  ai"  : dans  le  triangle 
SP«  vous  aurez  l’angle  S et  les  côtés  PS  et  Su;  donc 


cos  Pu  = cos  S sinSu  siiiPS  -f-  cos  Su  cos  PS  = cos  S cosD  = sin  H; 


sin  Pu  : siuS 


: sinSPu 


*in  S 
sini'u 


?inS 
cos  H * 


Vous  aurez  donc  la  latitude  et  la  longitude  du  lieu  qui  verra  la  plus 
grande  parallaxe  et  la  plus  grande  augmentation  de  durée;  mais  ce  lieu 
verrait  le  milieu  au  lever  ou  au  coucher  du  soleil. 


54.  Soit  V (lîg.  109)  le  commencement  pour  le  centre  de  la  terre, 
roV  l’orbite  relative,  S le  soleil.  Prenez  S«  = SV  21"  et  menez  la 


perpendiculaire  V-r,  ux=a  1",  uV—  — 


cos  V 


et 


r/x  56co 
cosV  M 


sera  l’effet 


en  tems  sur  l'entrée , ou  le  tems  dont  la  parallaxe  accélérera  l’entrée  de 
Vénus  sur  le  soleil;  M est  ici  le  moifrement  horaire  de  Vénus  sur  sou 
orbite  relative. 

Sur  le  prolongement  de  Su  prenez  xZ  = 90“,  le  lieu  qui  aura  son 
zénit  en  Z aura  une  parallaxe  de  21"  qui  rapprochera  les  centres;  ce  lieu 
sera  celui  qui  le  premier  verra  l’entrée. 

Dans  le  triangle  PSZ,  vous  connaissez  SP,  SZ  et  PSZ,  vous  en  con- 
clurez PZ  = go“—  latitude  et  SPZ.  angle  horaire  du  lieu,  prenez  Vu' 
tel  que  Su  = SV  — 21",  et  sur  le  prolongement  abaissez  V.r'  perpen- 
diculaire, u'x'=  21";  —ÿ=  Vu';  sera  la  quantité  dont  la  pa- 


rallaxe retardera  l’entrée. 

Sur  le  prolongement  de  n'S  prenez  S'Z  = 90%  dans  le  triangle  SPZ' 
vous  connaîtrez  SZ',  SP,  PSZ'=  i8o‘  — PS«';  vous  déterminerez  PZ' 
et  SPZ'  la  latitude  et  différence  des  méridiens.  Vous  ferez  des  calculs 
semblables  pour  la  fin. 

uu  est  un  petit  arc , vous  aurez  peu  de  calculs  semblables  à faire  pour 
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avoir  tous  les  lieux  qui  verront  l'entrce  au  lever  plus  ou  moins  avancée 
ou  retardée. 

55.  Parmi  tous  les  pays  qui  verrout  la  conjonction  au  méridien,  il 
en  est  deux  qui  verront  la  distance  des  centres  la  plus  grande  et  la  plus 
petite.  Prenez  sur  le  cercle  de  déclinaison  de  Vénus  (fîg.  101) 
C7,  = 90“  = GZ’;  pour  le  zénit  Z , la  distance  sera  diminuée  de  ai", 
pour  Z' elle  sera  augmentée  de  ai";  tous  ceux  qui  anront  leur  zénit  sur 
ZZ'  verront  la  distance  plus  ou  moins  grande;  les  deux  extrêmes  seront 
trop  voisins  des  pôles,  cl  seront  de  stations  peu  commodes.  Prenez  des 
zénits  plus  rapprochés  et  tels  que  lare  semi-diurne  cosP=  tangDtangH. 
soit  d’environ  4’’ » que  DF  et  AB  soient  les  arcs  diurnes  décrits  par  le 
zénit  Z et  Z'.  Pour  le  zénit  Z,  la  parallaxe  repoussera  Vénus  snr.Ies 
prolongemcns  de  BV  et  de  FE;  pour  le  zénit  Z',  la  parallaxe  repoussera 
Vénus  sur  les  prolongemcns  de  AV  cl  de  FE  : pour  l’un,  Véuus  sera 
rapprochée  du  centre,  et  le  passage  alongé;  pour  l’autre,  Vénus  sera 
écartée  du  centre , et  le  passage  accourci. 

On  pourrait  sur  des  parallèles  plus  voisins  des  pôles  choisir  des  lieux 
dont  l’arc  nocturne  serait  moindre  que  le  tems  du  passage;  on  y pour- 
rait observer  l’entrée  un  peu  avant  le  coucher  du  soleil,  et  la  sortie 
le  lendemain  , un  peu  après  le  lever  du  soleil. 

5G.  Les  lieux  Z et  7/  auront  une  grande  différence  sur  la  durée,  et 
seront  de  bonnes  stations.  Les  triangles  PDV,  PFE,  P'A  V,  P'BE , où  I’oh 
aura  deux  côtés  et  l’angle  compris , donneront  la  distance  au  zénit,  la  pa- 
rallaxe et  son  effet  sur  l’entrée  et  la  sortie  : on  connaîtra  l’avantage  du  lieu 
dont  le  zénit  est  Z;  si  l’endroit  n’est  pas  habitable,  on  prendra  sur  le 
même  parallèle  le  lieu  le  plus  voisin  dont  la  longitude  sera  connue;  il  oc- 
cupera sur  FD  deùx  autres  points  ; les  angles  horaires  seront  diffe’rens.  On 
aura  aussi  par  un  petit  nombre  d’essais,  des  lieux  commodes  et  avanta- 
geux : il  n’y  a que  cela  de  vraiment  utile.  (Voyez  à la  fin  du  chapitre 
les  exemples  de  ces  calculs.) 

57.  Il  nous  reste  à calculer  le  passage  pour  un  lieu  déterminé  et  sans 
rien  négliger  qui  puisse  être  sensible.  J’ai  donné  à ce  sujet  un  Mé- 
moire fort  étendu  dans  le  Recueil  de  l’Institut,  loin.  111  ; j’cu  vais  placer 
ici  l’extrait. 

Pour  le  moment  de  la  conjonction  à peu  près  connu , calculez  les 
longitudes  hélioccnlriques  de  la  terre  et  de  Vénus,  les  distances  V cl 
K,  la  latitude  de  Vénus,  les  diamètres  et  les  mouvemens  horaires. 
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Soient  m'  et  m les  mouvemens  de  longitude  héliocentrique,  on  aura 
m'—m  : 3Goo"::(É  — Ç ):  au  tems  qu’il  faut  ajouter  à celui  du  calcul 
pour  avoir  le  moment  de  la  conjonction. 

A la  longitude  de  la  terre  ajoutez  le  mouvement  de  la  terre  pendant 
l'intervalle  /,  vous  aurez  la  longitude  héliocentrique  des  deux  planètes 
en  conjonction. 

Soit  l la  latitude,  la  longitude  de  Venus  au  moment  de  la  con- 
jonction, on  aura 

tang/==  tangl  sin($'  — Q) , 

donc 

^ = langl  cos(?'—  &)(</?  — dÇi), 

ou  bien 

dl  = m1  tangl  cos*  / cos(Ç'  — fi)  — mouvement  horaire  eu  latitude.' 


Avec  ces  mouvemens  on  calculera  d’heure  en  heure  les  angles  de  com- 
mutation et  les  latitudes  héliocenlriques  pour  toute  la  durée  du  passage  , 
c’est-à-dire  pour  3hi  avant  et  après;  tous  les  mouvemens  sont  fort  uni- 
formes pour  Venus;  on  les  calculera  en  centièmes  de  seconde. 

58.  Soit  V le  rayon  vecteur  du  soleil,  v la  distance  accourcie  de 

(v)fiaS 

Vénus,  E l'élongation,  on  a (n*  24)  tangE  = . 

1 y co»  S 

Les  valeurs  de  E vous  donneront  les  mouvemens  géocentriques  d’élon- 
gation, ou  le  mouvement  relatif. 

Onaaussi(fig.lo3),la,.géoc.=C=f^=^*T- 


l'M 


Les  longitudes  doivent  être  corrigées  de  l’aberration. 


-(v) 


cos  S 


« , _v  (V  — O . . 

sss  — 20  (i  — e cosanom.  O) — 31  > *a  correction  Je  laü- 

tude  est  — (Voyez  le  chapitre  de  l’aberration,  tome  III.) 

La  parallaxe  moyenne  du  soleil  étant  o-,  celle  de  Vénus  sera  • 

V— v 


celle  du  soleil  y,  la  parallaxe  relative  = '■ 


= p. 


1 — y CO!  5 
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Le  diamètre  de  Vénus  = 


diamètre  moyen  ers  G 

dut.  accourcie  de  la  terre  a Venu) 
celte  quantité  varie  peu  pendant  la  durée  du  passage. 
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cos  G 

"V—  V '* 


5g.  Soit  E l’élongation  calculée  pour  le  commencement,  G la  lati- 
tude pour  le  même  instant , nous  devrions  avoir  E*-t-  G*  = c'\  si  nous 
ne  trouvons  pas  cette  valeur,  c’est  que  E et  G ont  besoin  de  correction} 
alors  ( E 4-  x)‘  4-  (G  -+-7)*  = <r* , 

E*  -f-  aEx -f-  x*  + G*  •+■  aG/  4-7*  = : 


or  7=  x tang  I ; donc 


E*  4-  aEx  4*  -v‘  4-  G*  4-  aG  tang  Ix  4-  x*  tang‘1  = a' , 
x*  séc’I  4-  3 (E  4*  G tangl).r  — a* — E*  — G*. 


En  résolvant  cette  équation,  nous  aurions  la  valeur  de  x,  et 


serait  la  correction  du  moment  pour  lequel  on  a calculé.  M est  ici 
la  variation  héliocentriquc  de  l’élongation. 

Celte  manière  de  trouver  le  contact  serait  plus  pénible  que  le  calcul 
de  l’orbite  apparente  ; nous  n’en  ferons  donc  aucun  usage  ; mais  nous 
en  tirerons  des  formules  plus  utiles. 

La  parallaxe  changera  E et  G,  et  nous  forcera  de  modifier  x.  Diflë- 
reutions  la  formule 


x*  séc*I  4-  aEx  4-  aG  tang  Ix  = a'  — E*  — G*, 
en  regardant  er  et  I comme  conslans , 


ax</xséc*l4-ar/Ex4-aE<ir4-a(fG  tangIx-(-aG  tangldx=— a Et/.  F. — aGrfG,” 
i/x(ax  4-  ax  lang*I  4-  aE  4-  aG  tang  1 ) , 

= — aEi/E — aGt/G — a.r</E  — axtangi.dG, 
</x[(E4-x)4(’G4-xtangI)]  tangl  = — (E4-x)  dE  — (G-|-x  tangl) dE , 
</x(£4- A tangl)  — — éfl  4-  Aw , 


dx— 


iU  — Kx 
A taj>gl 


et 


dx  en 


tcms  = 


/ îT7  — Kir  \/3ûoo"\ 
^«4xtanglA  M )> 


car  avant  la  conjonction,  n = <fE  et  K— — dG  ; mais  avant  la  con- 
jonction, une  augmentation  dx  dans  l’élongatiou  retarde  l’entrée;  donc 
si  le  tems  de  l’entrée  est  T pour  le  centre  de  la  terre , T 4-dT,  ou 


T — (T^TÎaèJl)  (tt-)3®  sera  le  colIlact  P°ur  1*  surface , 
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4j8 

et 


a . ( n — Ijngu»  \ / 5500% 

"V  i -f-  tangutaugl  / \ M / 

q / n co«  u cos  I — x fin  u eos  I \ /36oo*'\ 

' \ cofu  cosl  -f-  «inu  aiu  1 /\  M / 
a , . s/  36oo"co»I  \ 

— fl-f~(neOSM  ’T  S1D  U)\Mco5(ui — IJ/' 


Nous  supposons  l'inclinaison  I positive;  car  si  elle  était  négative, 
comme  dans  le  passage  de  1769,  on  aurait  (u  -f-  I).  Soit 


3tîoo#  1 


" M co»(u  — t) 9 


n = bV  ; 7r  = cP , 


nous  aurons 


T = 9 -f-  ab  cosuP  — -oc  sin uF  = 8 -f-  (ab  cosu  — <icsinu)P, 

et  celte  formule  nous  servira  pour  réduire  au  centre  de  la  terre  le 
teins  6 de  l’entrée  observée  à la  surface. 

Il  est  aisé  de  voir  que  s = (E-f-x)  est  l'clongation  à l'instant  du 
contact  vu  de  la  terre,  A = G + x tang  1 la  latitude  pour  le  même 
instant. 


60.  Soit  maintenant  E et  G l’élongation  et  la  latitude  pour  l'instant 
présumé  du  contact  vu  du  centre  de  la  terre,  nous  devrions  trouver 
E*-f-G*  = e‘,  sinon  nous  ferons  (E -f- a.")*  (G  + x tangl)*  = u*,  et  par 
conséquent 

x*  séc*I  aE'x  -f-  aG'  tang  Ix  = a‘  — E'*  — G'* 

et  <ix[(E'-+-x)-f-(G'-|-x  tangl)  tangl]=— (E'-f-x)Æ'— <G'+AtangI)(/G', 
iir[(£+A'tangI)  =+(£'fl'+A'T) 

et  dx  — t* ? car  aPrès  la  conjonction,  <£E'  = — n'  et 

dG'  = — ir/;  augmenter  l’élongation  d'une  quantité  dx , c’est  avancer  le 
teins  de  la  sortie , c’cst  diminuer  ce  tems  ; donc  si  T’  est  le  tems  pour 
le  centre  de  la  terre , et  fl'  le  tems  pour  la  surface  , 


T' 


/ t'n'  + x'w  \ / 56oo*  \ 

V+*'«an5iy  J — a » 


d'où 
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0/ _i  / * n 4*^y 


tangl/V  M 


fl/  . ( rf-Wtangt/  \/5Sco*\ 

\ » + tajlo  u'  tanë * / \ M / 

cosu' cos I -f-ir'sin  ucos  I \ / 36oo*  \ 

”•  \ cos  u'  co»  I -f-  sini?  siii  I /\  M y 

= fl'  + C"'  «os  «'+«•'  sinnO  ( g^Sj) 
= fl'  + a'i'  cos  u' . P -f-  a'c1  sin  u' . P : 

Or  T = 8 -f-  ab  cosu. P — ac  sin  u.  P ; 


on  aura  donc  la  duree  centrale  T'  — T par  la  formule 

T ' — T = fl'  — G -H  (a1  b'  cos  u' — ab  cos  u)  P -f-  (a'c'  sin«'-(-  ac  sin  u)  P, 
= G'  — 6 -f-  (a  b'  COS  u' — ab  COS  u -f-  a'c'  sin  u'  — ac  sin  u)  P 
= durée  observée  + fcP  = D -f-  /xP. 


or  la  durée  centrale  doit  être  la  même,  quelles  que  soient  les  durées 
observées,  desquelles  on  la  conclut;  ainsi  une  autre  observation  doit 
donner  de  même 

T'  — T=D'-+VP; 
on  aura  donc  D -f  /iP  = D'  -f-  /x'P  , 


et 

fxV  — /a'P  = D'  — D 

0 

II 

D'— D 

mais  P z 

«i'COsS  1 

P.v( 

rjjj*  — - 

, — Icoss) 

— ’ , • UU  LU. 

v'(,— Y cosS) 

v cou  S 

Nous  aurons  donc  la  parallaxe  moyenne  du  soleil.  (Voyez  les  calculs.) 


6i.  Si  l’on  voulait  tenir  compte  de  l’aplatissement  de  la  terre,  il 
faudrait  multiplier  b,  c , b',  c'  par  le  rayon  de  la  terre  , à l’endroit  de 
chaque  observation,  et  calculer  les  parallaxes  avec  la  hauteur  (H  — 
angle  verticale)  , mais  la  parallaxe  du  soleil  n’étant  que  de  9"  et  l’apla- 
tissement , l’erreur  sur  ast  ne  sera  que  de  o",oa9,  quantité  dont  les 
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observations  ne  permettent  pas  de  répondre  : au  reste,  il  en  coûtera 
si  peu,  que  ce  u’est  pas  la  peine  de  négliger  une  correction  si  facile. 

11  ne  reste  donc  qu’à  calculer  les  parallaxes  J"I  = A.P,  7r  = cP.  On 
peut  y employer  les  méthodes  ordinaires  ; mais  en  éliminant  le  nona- 
gésime , j’ai  trouvé 

^ p / cos  H sin  Ç cosM  — cns»  cosH  cos  Ç sinM  — sin  » cos  Ç ain  H\  , 

^ coj  G / * 

tc  = P(cos»sinHcosG — siuæcosHcosGsinM — sinG  cosHcosç  cosM 
— cos  ai  sin  Gcos  II  sin  çsinM  — sin»  sinG  sin  £ sin  H) 
— tang'in  sinaG — j tang<insin4G  — j tang*  jn  sin  6G  — etc. 

on  peut  négliger  cosG.  Aucun  des  termes  affectés  de  sin  G ne  peut 
aller  à o",oai  ; ainsi 

A = cos  H sin  cosM  — cos  ai  cos  H cos  sinM  — sin  ai  cos  Ç sin  H; 
c — cos  u sin  H — sinoicosll  sinM,  et  le  calcul  est  très-court. 


6a.  Voulez-vous  avoir  le  tems  que  le  demi-diamètre  emploie  à entrer. 
Soit  b le  demi-diamètre  du  soleil , e celui  de  Vénus , x la  portion 
de  l’orbite  relative  parcourue  pendant  l’entrée  du  demi-diamètre , A 
l’angle  que  forme  la  distance  au  centre  avec  cette  orbite,  vous  aurez 


(A  ■+•  c)*  = b‘  -4-  .r*  -h-  aAj:  cos  A = A*  aAc  — c*, 

jr*  -f-  aA  cos  \.x  = (aAc  -f-  ce)  , 

ar*  -f-  aA  cos  A x -J-  A*  cos1  A = aAc  — c*  -}-  A*  cos*A , 

ar  = - A cos  A ± A cos  A (,  + a^£)' 

s=  — A cos  A ± A cos  A (\  — 4?*+#*+*. 

\ ai'cosA 

Ar+i«  î A*t* 

bc os  A b* coi^A  ' 


IFco^A 


■j-  etc.) 


c* 

ab 


co»  A + cos  A cos5  A cos 

c cc  tang’A  c / 

’ cos  A a b co»  A co»  A \ 


ce  et 

—t  COS  A r 

ib  ab 


cos3A 
c tanft*A 


_co»A  ce  lin* A 

c â5  coa3A 


a b 


)• 


/ 56co‘  \ c / c.tang“A\ 

’ \iuout.  hor./ cos  A \ nb  /' 


x en  tems 
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Vous  aurez  ainsi  le  teins  entre  le  contact  extérieur  et  l’entrée  du 
centre  de  Vénus. 

Par  un  calcul  semblable,  vous  aurez  le  teins  entre  l'entrée  du  centre 
et  le  contact  intérieur , 

(mouv.  hor.N  c / . c tang*  A \ 

36oo*  ) cos  A \ ÏS  / 

L’angle  A est  S Cm  pour  le  commencement,  et  SFm  pour  la  fin  (fig,  1 10). 
Vous  aurez  le  diamètre  par  le  teins  observé  t,  en  faisant 

. /mnoy.  hor.N 

3c=icosA(-15^); 

car  en  réunissant  les  deux  demi-durées,  le  terme  du  second  ordre 
disparaît. 

63.  An  lieu  de  ce  moyen  direct  pour  trouver  la  parallaxe  , les  astro- 
nomes emploient  les  méthodes  de  fausse  position.  Ainsi  M.  dé  Lalande 
fait  le  raisonnement  suivant  : Les  durées  observées,  dépouillées  des 
effets  de  la  parallaxe,  donneraient  la  durée  pour  le  centre  de  la  terre; 
et  cette  dernière  durée , conclue  des  observations  faites  en  différons  lieux, 
doit  toujours  être  la  même. 

Supposons  donc  une  parallaxe , et  calculons  le  passage  pour  le  lieu 
de  l'observation , nous  aurons  la  durée  apparente  ; comparons-la  à la 
durée  pour  le  centre  de  la  terre , nous  aurons  l’effet  de  la  parallaxe,. 

Retranchons  cet  effet  de  la  durée  observée,  nous  aurons  la  durée 
pour  le  centre  de  la  terre.  Faisons,  avec  la  même  parallaxe,  des  calculs 
semblables  pour  le  lieu  de  l’antre  observation , nous  aurons  la  durée 
pour  le  centre  de  la  terre  : si  elle  est  la  même  que  dans  les  premiers 
calculs,  la  supposition  de  la  parallaxe  sera  bonne  , sinon  nous  recom- 
mencerons avec  une  autre  parallaxe. 

Par  la  diminution  ou  l'augmentation  des  erreurs , nous  conclurons  , 
par  une  règle  de  trois , la  supposition  qui  accordera  les  observations  ; 
et  nous  recommencerons  le  calcul  avec  cette  nouvelle  parallaxe  pour 
nous  assurer  si  en  effet  elle  est  bonne. 

Ce  détonr  était  prodigieusement  long. 

64.  La  parallaxe  relative  horizontale  étant  trouvée  de  cette  manière, 
nous  en  conclurons  la  parallaxe  moyenne  du  soleil.  En  effet,  nous  avons 
2,  fit 


,'jda 


* (i>  co«  S) 
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y.V(V- 


i-tosS)  „ , 

On  a trouve 


trouve  ci-dessus  *r=  y-—- g i Jonc  <ar  — „ cos  s 

=r  Wjbf  ©u  6W,8;  ainsi  > prenant  le  rayon  de  la  terre  pour  unité , la 


distance  du  soleil  sera  — = 


sin  8", 7 sin  87' 


10 


aByog  demi -diamètres  ter- 


restres 77559000000  toises  = 53972000  lieues.  Ces  évaluations  en 

lieues  ou  toises  sont  inutiles  en  Astronomie.  C'est  le  rayon  de  la  terre 

qui  est  notre  unité  pour  les  parallaxes,  nous  savons  l'angle  qu'il  soutend 

à la  distance  moyenne  du  soleil  : ce  rayon  .est  sin  8",j  , si  nous  prenons 

la  distance  moyenne  au  soleil  pour  unité;  et  cette  unité  servira  pour 

estimer  les  distances  des  autres  planètes  au  soleil  par  la  loi  de  Kepler. 

„ , , , rayon  de  la  terre  . 11  1 • .1 

En  general,  j- j -,—r. = sin  parait.  horizontale. 

o 7 distance  clc  I astre  • 

En  prenant  pour  unité  la  distance  du  soleil  à la  terre,  on  a paral- 
laxe G — —7—»  la  parallaxe  de  toute  autre  planète  sera  Ji^mre‘plarH-ie  ' 
ainsi  laparallaxc  de  Vénus  sera  = 3i”,443()»  quand  Vénus  est  en 

conjonction  inférieure,  dans  les  moyennes  distances  au  soleil,  et  que 
la  terre  est  aussi  dans  les  moyennes  distances. 

Quand  nous  aurons  la  distance  de  toute  autre  plauèle,  nous  en  con- 
clurons la  parallaxe. 

65.  Le  rayon  de  la  terre  vu  de  Vénus  soutend  donc  un  angle  de  3i"; 
celui  de  Vénus , vu  de  la  terre,  ne  parait  pas  de  3o"  lout-à-fail;  ces  deux 
'planètes  diffèrent  donc  fort  peu  en  grosseur. 

T. a parallaxe  et  la  distance  du  soleil  sont  les  deux  résultats  les 
plus  importuns  qu’on  puisse  tirer  des  passages  de  Vénus. 

Mais  ou  en  peut  encore  conclure  le  lieu  du  noeud  avec  beaucoup 
d’exactitude. 

On  mesure  pendant  le  passage  la  distance  de  Vénus  au  bord  du  soleil, 

on  mb  ( fie.  ni);  on  en  conclut  mS  , de  là  SV  = — : — i r : 

' n 7 7 cofinclin.orb.  app.7 

SV  est  la  latitude  géocenlrique  apparente  en  conjonction;  on  la  cor- 
rige de  l’eflet  de  la  parallaxe  et  de  l'aberration,  on  a la  latitude  vraie; 
on  la  change  eu  latitude  hcliocentriquc 

v V)  SV  = II , tangH  = tangl  siuSfi  , ou  sin  S fi  = tangll  cotl. 

On  aura  donc  fort  exactement  le  nœud  , si  l'on  connaît  l'inclinaison. 
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66.  Si  le  passage  était  presque  cenlral  et  que  le  noeud  fût  sur  le 
soleil  meme  , on  n'aurait  pas  besoin  de  l'inclinaison. 

On  mesurerait  plusieurs  fois,  pendant  le  passage,  les  différences  d'as- 
cension droite  et  de  déclinaison  entre  Vénus  et  le  soleil;  on  en  conclu- 
rait les  différences  de  longitude  et  de  latitude. 

Soient  Sa,  Sd  (fig.  1 1 a)  les  différences  apparentes  do  longitude  , ou 
les  corrigerait  de  la  parallaxe  de  longitude  ; ab  et  cd  les  deux  latitudes 
apparentes,  on  les  corrigerait  de  la  parallaxe;  on  convertirait  les  élonga- 
tions et  les  latitudes  géocentriques  en  bélioccutriques  ; par  les  lieux 
corrigés  du  Vénus,  on  mènerait  la  droite  cR4,  R serait  le  lieu  du 
nœud 

«JJ  : dÇl  ab  : cd; 

donc  dÇl  - «R  = (,/R  + «B)  (£=£)  = ^‘^)- 

Connaissant  la  demi-somme  et  la  demi-différence  des  deux-  distances , 
on  les  aurait  toutes  deux,  on  en  conclurait  SR , et  par  conséquent  le 

lieu  du  nœud;  on  aurait  enfin  — tang  inclinaison. 

67.  Nous  avons  vu  comment  on  peut  calculer  les  passages  de  Venus , 
comment  on  eu  peut  déduire  la  parallaxe,  le  lieu  du  nœud,  la  latitude 
bélioccntrique,  la  longitude  héüocenlrique  et  même  1 inclinaison,  et 
par  conséquent  corriger  les  tables  eu  tous  ces  points.  On  peut  aussi 
mesurer  le  diamètre  par  le  tems  qu'il  emploie  à eutrer  sur  le  soleil  ou 
en  sortir  (48). 

68.  11  nous  reste  maintenant  à expliquer  comment  on  observe  un  pas- 
sage de  Vénus.  D’abord  on  eberebe,  comme  nous  avons  fait  pour  les 
éclipses,  à quel  point  du  disque  solaire  doit  se  faire  l'entrée;  on  se 
dispose  par  là  à bien  saisir  le  premier  moment;  on  remarque  ensuite  le 
tems  où  le  centre  de  Vénus  est  sur  le  bord  du  soleil,  puis  celui  où 
Vénus  entre  tout-à-fait.  Celte  dernière  observation  passe  pour  la  plus 
Sure  à cause  d'un  phénomèue  assez  extraordinaire  qui  se  remarque  alors. 

Quand  Vénus  est  tangente  intérieurement  à la  couronne  lumineuse 
d’irradiation  qui,  suivant  l'opinion  commune  , entoure  le  soleil,  et  qu’011 
suppose  de  a1'  de  largeur,  il  y a déjà  55'' du  diamètre  de  Vdous  sur 
le  soleil  réel  et  a"  sur  la  couronne  qui  est  interrompue;  on  juge  que  Vénus 
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n’est  pas  entrée  tout-à-fait,  parce  que  la  courbure  du  disque  noir  de 
Vénus  ne  parait  pas  uniforme. 

Quand  le  bord  de  Vénus  est  au  milieu  de  la  couronne,  l'apparence 
doit  être  à peu  près  la  meme. 

Quand  Vénus  est  en  contact  intérieur,  son  disque  est  rétréci  par 
l'irradiation,  de  tous  les  cotés , excepté  vers  le  point  de  contact,  où  il 
doit  être  alongé  par  un  point  noir  qui  lait  interruption  dans  la  cou- 
ronne lumineuse. 

Quand  Vénus  s'est  écartée  du  bord,  l'irradiation  renaît  de  toute  part 
le  point  noir  disparait,  et  celte  circonstance  rend  l’observation  plus  sûre. 

Ce  raisonnement  a accrédite  l'irradiation  ; mais  tous  les  observateurs 
n’ont  pas  remarqué  ce  poiut  noir  et  il  y a des  astronomes  qui  doutent 
encore  du  fait.  Je  n’ai  jamais  vu  ce  poiut  noir  dans  les  passages  de  Mercure. 

Les  mêmes  apparences  doivent  se  reproduire  au  contact  de  sortie. 
Quand  Vénus  est  tout-à-fait  entrée  sur  le  soleil,  on  mesure  les  diffé- 
rences de  déclinaison,  on  en  conclut  celles  de  longitude  et  de  latitude, 
d'où  l'on  déduit  l'élongation  et  la  latitude  apparentes,  qu'on  dépouille 
ensuite  de  l’effet  des  parallaxes. 

69.  On  observe  aussi  au  quart  de  cercle  les  passages  des  bords  de 
Vénus  et  du  soleil  au  fil  vertical  et  au  fil  horizontal  ; on  en  déduit  les 
différences  d’azimut  et  de  hauteur,  d’où  les  différences  d’ascension  droite 
et  de  déclinaison,  celles  de  longitude  et  de  latitude. 

Ou  corrige  d'abord  les  hauteurs  de  la  parallaxe  de  hauteur  pins  com- 
mode à calculer:  cependant  ces  observations  sont  plus  pénibles  à ré- 
duire. Toutes  ces  observations  subsidiaires  présentent  plus  de  calculs 
avec  moins  de  certitude,  ou  n’en  fait  pas  grand  cas. 

70.  Quand  on  a réduit  au  centre  de  la  terre,  l'entrée  et  la  sortie 
observées,  on  a la  durée,  la  demi-durée  et  le  milieu  du  passage  ; on 
en  conclut  la  conjonction,  la  latitude  et  le  lieu  de  la  conjonction;  on 
a donc  l'erreur  des  tables  en  longitude  et  en  latitude. 

On  a l'heure  de  la  conjonction  vraie  pour  le  méridien  du  lieu.  Deux 
observations  faites  en  des  lieux  divers  donnent  la  différence  des  méri- 
diens, mais  le  mouvement  de  Vénus  étant  beaucoup  pins  lent,  le  résultat 
est  moins  sûr  que  celui  d’une  éclipse  d’étoile  ou  de  soleil. 

11  est  évident  que  si  le  diamètre  du  soleil  est  supposé  trop  grand,  les 
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passages  calcules  seront  d'une  trop  longue  dure'e;  ils  feront  trouver  une 
parallaxe  trop  grande;  on  attribuera  à l'eQet  de  la  parallaxe  cet  excès 
de  durée  qui  provient  des  diamètres. 

Mais  ce  même  effet  aura  lieu  également  pour  le  passage  qui  est 
accourci  par  la  parallaxe  ; la  différence  des  deux  durées  fera  disparaitre 

cette  erreur  dans  la  formule  P = ^ > on  aura  donc  la  parallaxe 

juste  malgré  l’erreur  des  diamètres  ; mais  quand  on  emploiera  celte  pa- 
rallaxe à calculer  le  passage,  on  trouvera  un  passage  trop  long,  parce 
que  le  diamètre  est  trop  grand. 

On  verra  de  combien  il  faut  diminuer  ce  diamètre  pour  représenter 
l’observation. 


71.  On  a trouvé  par  des  méthodes  analogues,  qu'il  fallait  ôter  3", 5 
aux  diamètres  des  tables.  Le  diamètre  de  Vénus  se  connaît  par  le  tems 
qu'il  emploie  à sortir  du  soleil,  ou  à y entrer;  mais  la  sortie  est  plus 
aisée  à observer. 


Cette  erreur  des  diamètres  solaires  s’est  appelée  irradiation. 

Soit  rfjO  l’erreur  du  diamètre  solaire  sera  l'erreur  sur 

l'entrée  ou  la  sortie;  faisant  «celte  quantité,  on  aura  d{Q  = 

Telles  sont  les  conséquences  les  plus  importantes  que  l'on  peut  tirer 
de  tous  ces  passages. 


7a.  En  parlant  des  perturbations  de  la  lune,  nous  avons  fait  voir 
(XXV.  08)  que  toutes  les  planètes,  si  elles  éprouvent  des  attractions 
réciproques  doivent  avoir  dans  leur  longitude  une  inégalité  de  la  forme 

asinS  -f-  b sinaS  -f-  c sin3S  etc. 

Quand  nous  aurons  bien  déterminé  les  élémens  de  l’orbite,  nous  serons 
en  état  de  chercher  par  observation  les  différens  termes  de  cette  série; 
mais  il  n'y  a guère  que  le  premier  et  le  second  qui  soient  sensibles  ; 
dans  la  théorie  de  la  lune,  c’était  le  second  qui  était  le  plus  fort.  Dans 
celle  de  Vénus  les  premiers  sont 

+ 5"  sinS  -f-  ti1', 7 sinaS—  7", 4 sin5S—  i"sin4S. 
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Elle  a encore  une  inégalité  de  — 3"  siu($  — ip)  -f-o'',9sina($  — %); 
c’est  la  théorie  qui  les  a déterminées  toutes.  (Voyez  Mécanique  céleste.) 

Il  y a encore  quelques  autres  équations  qui  dépendent  d une  théorie 
plus  développée;  toutes  celles  qui  peuvent  être  utiles  sont  employées  dans 
les  tables  de  Vénus  de  M.  Lindeuau. 

Calcul  cT un  passage  de  frémis. 

73.  Nous  choisirons  le  plus  célèbre,  celui  de  1769;  c’est  aussi  celui 
qui  a été  observé  avec  le  plus  de  soin,  et  dont  ou  a tiré  les  conséquences 
les  plus  sûres. 

La  conjonction  vraie  suivant  les  tables,  arrivait  à iob  i5'  a1',  tems 
vrai  à Paris. 

La  longitude  hélioceutriquc  était  de  8^  i5a  27'  21";  la  latitude  4* 
8”,  1 boréale. 


mouv.  hor.  bélioc.  de  Vénus 

= 3’  58"  14 

de  la  terre 

= 2.a3.5o 

mouv.  hor.  relatif  = m 

= 1.34.64 

mouv.  bor.  en  latitude  = ilK 

= - *.4">3° 

log  d\  ss  1 4”  20 

1 . 1522883 

log  m — 94 . 64 

1.9760747 

lang  I = 8*  3i*  59* 

9. 1762136 

cos  I 

9.9961657 

sia  1 

9.1715793 

I est  l’inclinaison  de  l’orbite  relative,  elle  est  additive,  parce  que 
la  longitude  et  la  latitude  sont  décroissautcs  et  que  Vénus  descend 
vers  l’écliptique. 

log  <■  = ray.  vect.  $...  9.86io5o3 
log V = ray.  vect.  J • • • o.oo653o2 

y =o.7i53525. .. . 9.8545201 
compl.^i  — =0.2846475....  0.5456926 

m — 1.9760947 

mouv.  bor.  géoc.  = 237'', 8414*  • • • 1 • 5762074 
tangl  ....  9.1762136 
mouv.  bor.  lat.  géoc.  = — 35",6863  — 1 .5525210 


v('-v) 
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0.4003127 


A = ?.',8"i 

G = Ga3. 5o42 

cosl 

S/n  = Gi6i'6o24 
l.ing  I 
V/n  =r  ga'5 1 7 1 


3.5946268 
2.7g483g5 
9.9951657 
2.7900002 
9.1762130 
1 .1)662188 
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G csl  la  latitude  géocentrique  en  conjonction,  S ni  la  plus  courte  dis- 
tance, Vra  la  partie  de  l’orbite  que  Venus  doit  parcourir  apres  la  con- 
jonction pour  arriver  à la  plus  courte  distance.  Pour  connaître  le  teras 
V ni , nous  ferons  le  calcul  suivant. 


jnouv.  hor.  géoc.  a. 3762874 

C.  cosl 0.004S343 

mouv.  hor.  sur  l’orbite a . 58 1 1 2 1 7 

5Goo" 3.5563025 

log.  pour  réduire  le  tems  en  arc  8.8248192 
log.  pour  réduire  les  arcs  en  tems  1 . 1751S08 

V m 1 . 9662 1 38 

lems  de  Vm  = * a3'  4”  5a  3. 1413996 

conjonction  = io.i5.a 
milieu — 10. 38.6. 5a 


f.a  justesse  des  tems  absolus  est  subordonnée  à l’exactitude  des  tables; 
niais  elle  ne  fait  rien  pour  la  parallaxe  qui  11e  dépendra  que  des  tems 
relatifs. 


74.  Rigoureusement  il  aurait  fallu  corriger,  le  tems  de  la  conjonction, 
la  longitude  et  la  latitude  en  conjonction  des  effets  de  l’aberration , dont 
nous  n’avons  pas  encore  parlé;  mais  ces  effets  sont  peu  de  chose,  ils 
sont  constans  pour  toute  la  durée  du  passage,  dont  ils  retardent  toutes 
les  phases,  en  les  négligeant  nous  ne  risquons  rien;  notre  intention 
n’est  pas  de  tirer  toutes  les  conséquences  possibles  de  ce  passage, 
mais  seulement  de  montrer  la  marche  du  calcul,  en  ce  qu’il  u de 
particulier. 

jdiamètre©  = 943.7 
î diamètre  Sj!  = 28.6 

4 somme  = c =■  972.5 
4 différence  = <r'  = gi5.i 
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o*  servira  pour  calculer  les  contacts  extérieurs,  ®"'  pour  les  Contacts 
intérieurs  qui  sout  les  plus  sûrs. 


SC  = 973.3 

S m = 616.6 

log.  somme  = 1588.9....  3. 2010966 

log.  différence  = 555.7....  3.55io83q 

log.  (SC  — Soi  ) = mC 5.752i8o5 


moitié  = log.  mC 2.8760902 

log.  dutems 1.1751808 

log.  j durée  = 5'1  7' 35". ..  4-®5i27io 
milieu  = 10. 38.  7 

commencement  = 7.30.54  ou  1"  contact  extérieur 
fin  =13.45.4®  ou  2*“**  contact  extérieur 
durée  du  passage  = 6.i5.  6 


Nous  pourrions  calculer  de  la  même  manière  les  contacts  intérieurs 
en  employant  a'  au  lieu  de  a;  mais  nons  allons  faire  le  calcul  d'une 
autre  manière  pour  avoir  des  angles  qui  nous  seront  utiles  par  la  suite. 

75.  Soit  dans  la  même  figure  SC  = a'  = 9i5’',i , 


a'  = gi 5"  1 2.9614686 

S /n  = 616.6024...  2.7900052 

sin  SC/n  = 43*  31'  43.1 9.8285366 


oot  SC/n o. o4oo53 1 

S m 1 .7900052 

, mC  = raF n.85oo585 

log.  du  tems 1.1751808 

r durée  intérieure  = 2h48'4l"4 4'00^3^9I 

milieu 10. 38.  7 

entrée  = 7.49-35.6  ou  t*  contact  intérieur 
sortie  =13.26.48.4  ou  2ime  contact  intérieur 

CS/n  = 47*38'  18"  = 90*  — SC/n 
I = VS/n  = 8.5i.59 

VSC  = 3g.  6.19  = SCI 
«=  CSI  = 5o.53. 41  =90'—  VSC 

CS/n 


Digiti^gd  by  Google 
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CSm  — wSF  =:  47*58'  18" 

I = 8.51.59 
VSF  = 56.10.17  = SFL 
u'  = FSL  = 55.49.45  = 9°* ~ VSF 

SC  = a' 3.9614686 

sinu g.  8898553 

G — Cl  = 710"  K 3.85i3a38 

cotu g. 9100003 

E = SI  = 577'' 30 2. 761  £34° 

CI  est  la  latitude  géocentrique,  SI  l'élongation  à l’instant  du  contact 
intérieur,  pour  savoir  le  tems  qui  répond  à cette  élongation,  nous 
dirons 


mouv.  hor.  relatif  : 36oo''::SI  : t 

337",84i4  ; 36oo"  ::  577", 30  : t — — 

log  36oo 3.5563oa5 

C.  a37’',84i4- • • • 7.6337126 

log.  du  tems  sur  l’écliptique. ...  1 . i8ooi5i 
E = SI  = 577*,io. ....... ..  3.7615240 

tems  de  SI  = 2h35'3G"5 3.9413391 

conjonction  = io.i5.a 

entrée  = 7.49.35.5  1“  contact  intérieur.’ 


SF  = tr' 3.9614686 

sin  u' 9.7456394 

E'  =a  FL=  5o9",45 3.7070980" 

cotu' o.  1758185 

G'  = SL=  760",  18 3.8809163 

log.  tems i.i8ooi5i 

tems  de  SL  = 5h  1 1'  46" 3 4i0®°9^*4 

10. i5.  3 


sortie ...  ! 1 3 . 26.48  3*™  contact  intérieur 

entrée 7.49.26 

durée  intérieure..  — 5.37.33 
durée  extérieure..  — 6.i5.  6 
différence  = 37.44 

moitié  = 18. 5s 

3. 


V 


6» 
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Celte  demi-différence  est  le  teins  que  le  diamètre  de  Vénus  supposé 
de  5y, a,  emploie  à entrer  sur  le  soleil  ou  à en  sortir. 

76.  Nous  pouvons  trouver  ce  tems  d une  manière  assez  exacte  par 


le  calcul  suivant 

C.  log.-JO  t=  9<}3",7 . . . . 7.oa5i 660 
S/»  = a.7qooo5a 

sinA  = 4o'  47'  5i"  9.815171a 

C.  cos  A o . 1 308906 

diam.  $ = 57",a 1.7575960 

log.  tems  sur  l'orbite 1. 1751808 

tems  = ifT5i"n..  3.0534674 
C.  67.  a 8.2426040 
19.77  t. 3960714 


Ainsi  chaque  seconde  de  diamètre  emploie  ou  près  de  20"  & 

entrer  sur  le  soleil.  Nous  verrons  plus  loin  que  par  un  milieu  entre 
toutes  les  observations,  le  tems  du  diamètre  n’était  guère  que  de  18'  11"; 
nous  dirons  18'  5i''  : 18'  11"  ::  57'',  a = diam.  supposé  : diam.  vrai. 

C.  i8'5i"i 6.9465526 

18.11 3.0378248 

57.2 1.7573960 

55. 17C. . . 1.7417554 
— a. 024  = correction  du  diamètre 

Ce  qui  se  voyait  d'ailleurs  sans  calcul;  car  le  tems  observé  était  de  4®'' 
moindre  que  le  tems  calculé , le  diamètre  était  donc  trop  fort  de  ^ = a''. 

77.  Jusqu'ici  tous  nos  calculs  sont  pour  le  centre  de  la  terre;  si  nous 
voulons  calculer  pour  la  surface,  il  faut  déterminer  la  parallaxe. 

Nous  supposerons  la  parallaxe  du  soleil  = —Z. 

&">7 0.9395192 

C-  V 9-9934698 
paraît.  O...  8", 5yo  0.9329890 

C ' ('  — v)"  ' 0 ' 

parai],  Ç...  3o''io8  1.4786816 

paraît,  relative  = ai  .558 
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r„ 

r~  (-») 
m (v)  -(v) 

(■-4)  H-ï) 

0.9329890 
Y-...  9.8545201 
C (1 — v)-*--  0.5456926 
2i",5578. . . . 1.3332017 

et  celte  formule  a cela  de  commode,  qu’en  la  retournant  elle  donne 


Æl\ 

P=parall.  g-— parall.O=— ^ ^ 

(*“?) 


=!(^=!(izSr=r(._.)?=p(l_.)f, 


log.(i  — ^)....  9.4543074 

-....  0.1454799 
V....  o.oo653o2 


o.4o3q4 9.6063175 


Ainsi  quand  nous  aurons  trouvé  P par  observation,  nous  en  con- 
clurons la  parallaxe  moyenne  du  soleil  & = o.4o3g4  P. 

22"  de  parallaxe  feraient  44°"  de  lcms  nu  7'  20",  l’effet  de  la  paral- 
laxe pour  augmenter  ou  diminuer  le  passage,  ne  peut  aller  à i5'.  La 
fin  du  passage  pour  le  centre  est  à 1 3*1  45';  le  passage  sera  fini  à 
i4h=  2io*;  Paris  sera  à 210*  du  méridien;  l’ile  de  Fer  à 190”  du  méri- 
dien supérieur,  ou  à 170’  du  méridien  inférieur. 


Choix  des  Stations. 


78.  Nous  allons  d’abord  exposer  une  méthode  extrêmement  simple 
qui  n’exige  aucuii  calcul  et  qui  est  préférable  à toutes  les  autres. 
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Place*  le  globe  terrestre  de  manière  qne  le  pôle  soit  élevé  sur  l'ho- 
rizon d’une  quantité  égale  à la  déclinaison  du  soleil.  Ici  la  déclinaison 
est  de  sa”  j boréale,  nous  élèverons  le  pôle  boréal  de  aa*  j au-dessus 
du  point  nord  de  l’horizon. 

Le  commencement  du  passage  ou  le  premier  contact  extérieur  aura 
lieu  quand  Paris  comptera  7h  3o',  c’est-à-dire,  que  le  zénit  de  Paris  aura 
passé  par  le  cercle  de  déclinaison  du  soleil  et  qu’il  fera  avec  ce  cercle 

un  angle  de  — = /~“—=  i ia”-j.  Ainsi  le  premier  méridien  du  globe, 

celui  qui  passe  par  l’Ile  de  Fer,  fera  un  angle  de  93“  ± avec  le  cercle 
de  déclinaison  du  soleil.  Placez  donc  sous  le  méridien  du  globe  le  mé- 
ridien ga*  j occidental,  qui  traverse  le  Nouveau-Mexique. 

Dans  cet  état,  la  partie  du  globe  qui  est  au-dessus  de  l’horizon  repré- 
sente la  partie  éclairée  de  la  terre;  car  nous  avons  placé  au  pôle  de 
l’horizon  le  lieu  qui  voit  le  soleil  au  zénit.  Ce  lieu  est  vers  l’entrée  de 
la  mer  Vermeille,  près  de  la  pointu  de  la  Californie.  Dans  cette  posi- 
tion, placez  l’aiguille  sur  oh. 

La  durée  du  passage  est  de  6'1  5,  ainsi  en  faisant  tourner  le  globe  de 
manière  que  l’aiguille  fasse  un  mouvement  de  61*  j vous  aurez  la  posi- 
tion du  globe  par  rapport  au  soleil,  pour  l’instant  du  contact  extérieur 
de  la  fin.  Mais  il  faut  que  ce  mouvement  se  fasse  contre  l’ordre  des 
divisions  du  cadran,  c'est-à-dire  de  oh  à 5h  j = iah  — 6h  j,  parce  que 
la  terre  tourne  vers  l'orient  de  manière  que  les  méridiens  plus  occiden- 
taux arrivent  successivement  au  méridien  fixe. 

Ramenez  au  méridien  fixe  le  méridien  ga”  ÿ du  globe , vous  verrez 
aussitôt  que  la  pointe  de  la  Californie  a presque  le  soleil  à «on  zénit, 
elle  verra  donc  l’entrée  presque  tout  comme  si  l’observateur  était  au 
centre  de  la  terre  : laites  tourner  le  globe  vers  l’orient  de  6*1 1,  vous 
verrez  que  la  Californie  est  descendue  vers  l’horizon,  et  quelle  ne  l’a 
pas  atteint;  elle  verra  finir  le  passage,  elle  verra  le  passage  entier;  la 
parallaxe  qui  était  nulle  au  commencement  sera  forte  à la  fin;  mais  la 
durée  ne  sera  que  médiocrement  altérée.  Chappe  y a observé  la  durée 
de  &'  14'  3",  cette  station  était  aisée  à trouver. 

Remettons  sous  le  soleil  le  méridien  ga”i,  nous  verrons  que  le  fort 
du  prince  de  Galles  dans  la  baie  d’Hudson , vers  5g”  de  latitude , aura 
un  peu  passé  le  méridien,  qu’il  y aura  quelque  parallaxe  a l’entrée,  et 
qu’en  tournant  le  globe  de  &>  z,  le  fort  se  trouve  encore  au-dessus  de 
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l'horizon , il  verra  donc  le  passage  entier  et-  la  parallaxe  en  augmentera 
la  durée;  Dymond  et  Wales  l'ont  observé  de  61'  ai'  ao'. 

Plus  au  nord  et  sur  les  côtes  de  la  baie  de  BalTin  on  aurait  eu  un 
passage  plus  alongc  par  la  parallaxe;  au  Kamschatka  ou  aurait  vu  le 
passage  commencer  le  malin  et  finir  vers  le  méridien. 

Aux  lies  de  Sandwich  le  passage  commencé  le  malin,  fini  l’après-midi, 
aurait  été  très-peu  afl’ecté  de  la  parallaxe. 

L’Amérique  méridionale  voyait  le  commencement,  mais  non  la  fin: 

Les  Marquises-de-Mendoce , l’Archipel  de  Taïti,  les  iles  des  Amis 
devaient  voir  le  passage  diminué  par  la  parallaxe;  à Taïti,  Green  et 
Cook  observèrent  la  durée  de  61*  6’  ±. 

Dans  la  zone  glaciale,  dans  les  parties  pour  lesquelles  le  soleil  ne  se 
couchait  pas,  c'est-à-dire,  dans  celles  qui  ont  67°  ^ de  latitude,  on 
pouvait  choisir  le  Nord-Cap,  Wardhus,  Kola,  la  Nouvelle-Zemble, 
les  côtes  des  Sainoïèdes,  et  de  la  Tartarie  Russe. 

A Wardhus  le  P.  Hell  observa  la  durée  intérieure  de  51*  53',  l'exté- 
rieure eut  été  de  6h  j. 

A des  latitudes  moins  hautes,  où  le  soleil  disparaît  quelques  heures , 
on  peut  trouver  des  lieux  qui,  voyant  l’entrée  vers  le  coucher  du  soleil, 
peuvent  voir  la  sortie  le  lendemain  matin.  C'ajanebourg  et  quelques  villes 
de  la  Suède  sont  dans  ce  cas.  A Cajanebourg,  Planmann  a trouvé  la  durée 
telle  à fort  peu  près  que  le  P.  Hell  à Wardhus. 

Stockholm,  Copenhague,  Londres,  Paris,  Madrid,  Maroc  voyaient 
l’entrée  vers  le  coucher,  mais  ils  ne  pouvaient  observer  la  sortie.  Peters- 
bourg  ne  pouvait  voir  l'entrée,  mais  seulement  la  sortie- 

79.  Voilà  tout  ce  qu’il  importait  de  connaître.  Le  calcul  serait  con- 
sidérablement plus  long  et  plus  sujet  à erreur,  mais  bien  fait,  il  donr 
nerait  plus  de  précision. 

On  commencerait  par  chercher  l’angle  de  position  PSL  (fig.  u3) 
entre  le  cercle  de  déclinaison  et  le  cercle  de  latitude,  on  aurait 
tangPSL  = tanga  cos  O = tang  35*  38'  1"  cos  75*  37'  5o"  = cos  7*  V 
à l'orient  du  cercle  de  latitude.  On  en  conclurait  mSa  = i5"  35';  l’angle 
PaC  de  l'orbite  relative  avec  le  cercle  de  déclinaison  serait  de  74°  a5' 

ma  = S m tangmSn,  converti  en  teras  serait  de  4a’  55’',  à retrancher 
du  milieu  m pour  avoir  le  tems  de  a,  9h  55'  13":=  148*48',  faites 


4o4  astronomie. 

SPA=i  48*  48'.  PA  sera  le  méridien  de  Paris,  AP/==2o*,  SPy==ia8’  48' 
sera  le  méridien  de  l'ile  de  Fer. 

Résolvez  le  triangle  PSC  dans  lequel  vous  connaissez  PS,  SC  et  PSC, 
vous  aurez  SPC  = 0“  8'  47 " PC  = 67°  ao';  vous  aurez  Ciy=  120°,  le 
point  C qui  voit  l’cntrce  au  zénit  est  par  »ao°  de  longitude  et  22°  j de 
latitude  nord. 

Résolvez  de  même  le  triangle  SPF  dans  lequel  vous  connaissez  PS, 
SF  et  PSF,  vous  aurez  PF  = 67’  a5',  SPF  = 14*  45»  mais  F est  la  fin 
du  passage.  L'angle  horaire  de  Paris  est  i3b  45'  4°"  — — ' — = 206°  a5', 

Siy=  186’  25',  ou  en  prenant  le  supplément  Flÿ'  = 173°  35';  F qui 
voit  la  sortie  au  zénit  est  à 173’  î à l’orient  de  l’ile  de  Fer,  et  à 32’  j 
de  latitude  nord. 

Pour  avoir  le  premier  et  le  dernier  point  qui  voient  l’entrce , il  fau- 
drait prolonger  SC  en  Z et  en  Z',  faire  SZ  et  SZ'  = 90%  et  calculer 
les  triangles  PSZ  et  PSZ\ 

En  diminuant  SZ  et  SZ',  on  aurait  des  parallaxes  moins  fortes,  celles 
de  Z approcheraient  moins  Vénus  du  soleil,  celles  de  Z'  l’en  éloigne- 
raient moins. 

On  ferait  des  calculs  analogues  pour  SF  ; mais  ce  serait  du  lems  perdu.' 

Rigoureusement  il  faudrait  augmenter  SC  de  la  différence  des  paral- 
laxes et  faire  CZ  = 90”,  diminuer  SC  de  celle  différence  des  paral- 
laxes et  faire  CZ'sr=go°;  mais  on  trouverait  à peu  près  les  mêmes  choses. 
Quelques  degrés  de  plus  ou  de  moins  sur  la  longitude  et  la  latitude  ne 
changeront  que  fort  peu  la  durée.  La  seule  chose  qui  ait  quelque 
importance,  c’est  de  savoir  si  le  lieu  est  daus  la  partie  éclairée  ou 
obscure  du  globe  terrestre. 

80.  Nous  allons  rassembler  les  observations  les  plus  complètes  elles 
plus  importantes , et  nous  eu  déduirons  la  parallaxe. 
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SuiioQf  et  Observateurs. 

Conta  eu. 

Dunes 

et 

TPardhus. 

Umsiludiaio. 

lat.  '70°  aa'  36"  B 

1 9*34'  5* 

5*  53'  3 1 * 

long. — i*55' 37* 

i5. 27.36 

18.  9 

Iletl. 

i5.45.45 

Kola. 

9.34.13 

lat.  68"  5a'  28'  B 

9-43.  3 

17.50 

long. — a*  3' 55'  1 

i5.35.ao 

5.53. 18 

Cajanebourg . 
long. 

Plarmiann. 

Baie  (V Hudson. 
lat.  58“  47' 

I®"S 

Dyinood. 


Cajanebourg.  r . 

it.  64°  I 

>ng.— i*4i'4i*  S. 
larmiann.  ( 

1 idson.  Ç 

i 5o#  B 1 


g.ao.46 


Ibid. 

Wales. 

Californie. 
lat.  a 5J  3'  4a*  B 

long.  74a8'  10* 
Chappe. 


Doz. 


Ibid. 


Ibid. 


Mediua. 

Ta'iti. 


7 aiti.  t 

^aô^'A  ) 
•g.  19*  7'aa*  ) 

een.  ( 


lat. 
long, 
Green 


Ibid. 


Cook. 


Ibid. 

Solandcr. 

Orska. 

lat.  5 *#i  a'  g" 

long.— 3*43'  4°* 


23.59.18 
o. 17. 3o 

5.54.47 

31 .25. 4° 
31 .43.55 
3.14.  3 
3.33. i3 
31.35.45 

31.44.  >5 

3.i4i3 

3.3s.  3 

31.44.  3 

’s.ii.'iZ 

5.i8.35 

5.3G.5; 


18.24 

5.45.34 

18.3» 

6.33.30 
18.  i3 
5.45.a6 
18.  i5 
6.31.54 

18. 10 
5.37.a3 
18. 3o 

6.14.  3 

■ 8.  13 
5.37.19 


18.13 

5.37.17 

18.  i5 
5.3o.  8 
18.11 
6.  6.3s 
18. 3o 

5.39.58 

„ >7-49 
6.  6.17 


18. 3a 


Station*  et  Observateur*. 

| Contacu. 

Orênbourg. 

r 5*  5'  10' 
l 5. *3.37 

Potoi. 

f 9.56.34 

l 10. i5.  4 

Abo.  Entrée. 

/ 8.43.  3 
( 9.  0.35 

f 8.41.46 

Stockholm. 

4t 

[ 48 

\ 

r 8.40.  9 

Vpsal.  i 

f ia 

i 1 a 

1 

l i5 

Oxford.  Ilornsby. 

7.a4.i3 

K lare. 

a8 

Sykes. 

3a 

Schukburg. 

35 

Nitikin. 

16 

Wiliamson. 

11 

Ilorsley. 

38 

Londres.  Aubert. 

7.39.  1 

('an  ton. 

■ 5 

Hirst. 

18 

Kew.  Bevis. 

7.38. 17 

Dernier»  contact*. 

Pékin.  Dolierea. 

a 1.27.  0 

Collas. 

ai .a6.54 

Pctersbourg. 

/ i5.a5-43 

Ü ortie. 

\ 15.43.40 

Greenvich. 


Hight. 

7.38.57 

lleiat. 

7.39.18 

Horsley. 

7.38.38 

Dutm. 

7.39.48 

Dollond. 

7.39.30 

Maskelyne. 

7.39.33 

Naime. 

7.39.30 

Paris. 

Cassinl. 

7. 3853 

Maraldi. 

7-38.5o 

Messier. 

38.45 

Duséjour. 

7.38.43 

Bory. 

7.38.47 

Fouchy. 

7-38.47 

Bernoulli. 

7,38.37 

Duree* 

«•t 

[eau  du  ilia  ni. 

18'  a7" 

i8.3o 

18.33 


17.57 


4g6  ASTRONOMIE. 

Noos  ne  ferons  pas  usage  de  toutes  ces  observations,  nous  les  avons 
rapportées  pour  qu'on  puisse  juger  de  la  précision  avec  laquelle  ou  peut 
se  flatter  de  connaître  la  durée. 


81.  Le  tems  que  Venus  employait  à entrer  ou  sortir  de  tout  son 
diamètre  par  un  milieu  entre  tous  les  observateurs  est  de  181  16";  j’avais 
trouvé  d’abord  18'  n"  par  un  nombre  un  peu  moins  grand  de  com- 
paraisons, et  je  me  suis  servi  de  cette  dernière  quantité  pour  réduire 
au  contact  intérieur  le  dernier  contact  extérieur  observe'  à Cajane- 
bourg. 

8a.  Voyons  maintenant  comment  on  peut  déduire  de  ces  observation* 
la  parallaxe  du  soleil. 

Soit  E l’élongation  et  G la  latitude  géocentrique;  9 la  différence  des 
demi  - diamètres.  La  Trigonométrie  sphérique  donne  à l’instant  du 
contact. 


t 


cosE  cosG  = cos  a ou  (i  — asin*iE)(i  — asin*iG)=  i — 
— a sin*  JE  — asin’ jG  -j~4*in*ïE  sin'-jG  = 1 — asin*  j s- 
sin*îE-f-  siu‘;G-l-  asin’^E  sin*jG  = sin’jfr 
JE*  sin*  i"  + JG’  sin*  1"  -+■  ^E*G*  sin*  i"=  i<r*  sin*  !" 


E*  ■+■  G*  4-  ï E*G*  sin*  i"  = <r* 

E*  -f-  G*  = <x*  — j E*G*  sin*  i" 

(E*  -f-  G*)ï  s=  (ï*— |E*G*sin*  i")*  = 


9 


E*G 


_ t 

• sin’  î \» 
a»*  / 


a sin’ i e 


E’G*  sin*  i’ 

4t 

o",ooai6. 


83.  Nous  pouvons  donc  sans  scrupule  supposer  E*“t*G*=®*  au 
contact  vrai  ; mais  la  parallaxe  changera  E en  ( E -f-  n ) , G en  (G  -f-  ■»•) 
et  sans  un  hasard  très-singulier,  nous  n'aurons  pas  (E-f-H  )*-f-(G-<-ir)* 
= ?*;  il  faudra  que  lelongation  et  la  latitude  éprouvent  quelque 
modification  pour . rétablir  l'égalité,  nous  aurons  donc 

(E  + Æ + n)‘+(G4-«  + v)’?=r’=E'-)-G’ 

E*+2E(rfE+n)-f(Æ+n)’-HJ’+2C(dG-è^M-(dG4-*)*=E*4-G* 

aEÆ-f-2En-f-</F.4-2nifi-|-n’-f-  aE(èG-4-2G7r-(-^G-f-3<fG^'-Hv*=o 

dÊ  -MG  4-aÆ(E4-n)-}-a<èG(G-(-7r)=  — aEn— aCsr — 17* — 7T*; 

mais 


Digitized  b 


CHAPITRE  XXVII.  497 

mais  dG  = rfE  tangl  ; doue 

dE  -f-dE  tang*I-f-atfE(E+n)-|-a</E tangI(G+7r)= — aEil — iGx — ri* — 7r“ 
dE  séc*I-)-arfE(E-HT4-G  langl-j-7rtangl)= — aEn — aGx — n* — rr* 
^E*+aiE(E4-n+CtangI+7TlangI)cos*l=: — (aEn-+-aCîT-Hl*-f-jf*)cos,I. 


Soit 


et 


a = (E n -f- G tangl  -j-'îT  tangl)  cos*I 


b = (aEn  -f-  Gît  n*  -f-  ir*)  cos*I. 
Æ*  -+•  aarfE  = — b ; 
dE‘  -f-  3adE  -j-  a'  = (a*  — b ); 

(dE  -+-  a)‘  — a'  — b\ 


ab% 

a1 


dE  + o = a (,_i)*==a_lg_ 
dE  — — ~ . (J^)>  ce  dernier  terme  est  insensible. 


Ainsi  nous  ferons 


dE  — - = 


(aE  fi  4-  aG*--f-  n*  -4-  *•*)  cns*I 


dE  =— 


<E  + n ^ E 


a(E-f-ri-KG-t-ir)  tangl  jcos“I 

F.n  G»  rr  -+-  ^‘\ 

- ri  + a(E+ri)/  _ . , G + r 

Son  tanga  = Ê+n 

n*  + 


1+(fÿs)MnSI 

En G»  n*  4- 

E-Hi  Ë4-n“a(E4-n)_ 


1 -f-  tanga  tang  1 
cof  u ros  l /En-f  G»r-f- 1 (n‘4-w 
co«(u — 1)  \ E -f-  n 


/E+n  

V Efl  ~1~K+n~l~a(E-f-n) 


s 


cosu  cosl 


L> 


cos  u cos  t -f.  sin  u tang  î 
_ cosucnilÇEn-t-GT-f-Jfn’+ir’yi 
(E  -+■  n)  coi  (u  — I) 


On  convertira  en  tems  cette  valeur  de  d E en  la  multipliant  par 
parce  qu’avant  la  conjonction , si  l’élongation  augmente  , 
le  tems  diminue. 

Soit  donc  T le  tems  de  l’entre'e  pour  le  centre  de  la  terre , 6 le  tems 
pour  la  surface. 

T-(^)Æ  = 0, 


et 


rr«  fl  , f36oo\  jv fl  36oo*'  cosu  ens  T (En  -f-  G**  -J-  [ n*4-i  O 

T^B+{cjr)dE-9 


2. 
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84 . Pour  le  conlact  de  la  fin  nous  ferons  un  calcul  lout  pareil;  mai* 
nous  remarquerons  que  </G'  = — dEJ  langl  ; ainsi  nous  ferons  I néga- 
tif, nous  remarquerons  encore  que  fl'  positif  diminue  l'élongation; 
ainsi  nous  aurons 


JE’  = — co  u' col  [E,n,  + GV+  i (n,  + ^yj. 

( t — ir  ) cos  u'  -f- 1 L •'  1 

(t  — T'-j-  dE'  (^-)  et  T — — dE' 

sortie  T‘=(f-dE'(^>fl'+^i^j[E'n'+GVKn'+^)} 


entrée  T=  8 -J-  <fE 


56oo* 


3Soo*  cos  u en» I 
(E-t-n')jncoj(u— 1; 


[En+GTr-KCnH-’T*)] 


Nous  verrons  plus  loin  si  nous  risquons  quelque  chose  à négliger 

i(n*  + *•)• 

Soit  fl  = mP  ; -x  = nP  ; fl'  = m'P  ; ir’  = «T  nos  formules  seront 


T = £ 
T=£ 


36oo'cosuco»I.P 
fi  co»  (u  — I) 

36oo'cosej'  co»  T . P 

f*CO»(u'-t-l) 


(En» -t-  G n 4- ït»n  -f-  ;nir) 
(E'wi'-f-  G’n'+imn  -f-j/tn). 


Quand  il  ne  serait  pas  permis  de  négliger  n*  et  K'  les  termes  où  ils 
entrent  sont  si  petits  que  nous  pouvons  les  avoir  assez  exactement  d’après 
la  valeur  à peu  près  connue  de  la  parallaxe. 


85.  Appliquons  ces  formules  aux  observations  faites  à Wardhus. 
H ==  70°3t'  36" 

angle  de  la  verticale  — 7.16  log />  = 9.99883 

II  = 70. 14.30 
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Entrée. 

tems  vrai  g1*  34'  5" 

ou 574-5 

en  degrés...  i43*  3i 
A G 71.  55 
M ai5.  26 


Sortie. 

tems  vrai  i5b  27'  36'' 
ou 927.06 

en  degrés..  23 1*  54 

AO  73.  1» 

M'  "3I4I  6 


M ou  l’ascension  droite  du  milieu  du  ciel  est  toujours  l’angle  ho- 
raire vrai,  depuis  midi,  converti  en  degrés,  plus  l’ascension  droite 
vraie  du  soleil  pour  l’instant  du  calcul. 

Calculons  maintenant  m = -jj , n=  p 


cos  II 

9.528G9 

cosH 

9.52869 

sin  $ 

9.98180 

sin 

9.9814a 

cosM  - 

-9.91105 

cos  M'+g.  74868 

— 0.26396 

9.42154 

+0.  18146 

9.25879 

— cos»  - 

-9.96251 

— cos» 

9.9G251 

cosH 

9.52869 

cosH 

9.52869 

cos 

9.45263 

cos  g' 

9.45695 

sinM- 

-9.76364 

sinM'  - 

-9.91806 

+o.o5og4 

8.70747 

+ 0.07349 

8.86621 

— sin  » — 

- 9.60012 

— sin»  - 

— 9.60013 

sin  H 

9.97369 

sinH 

9-97^69 

cos$ 

g.45263 

C08$' 

9.45695 

•—0.10628- 

-9.02644 

— 0.10725  ■ 

— 9.03076 

— cos  » - 

- 9.96251 

sin  H 

9-97 5^9 

— 0.86338 

9.93620 

— 0.86338 

sin  » 

9.60012 

sin» 

9.60012 

cos  H 

9.52869 

cosH 

9.52869 

sinM 

—9.76324 

sinM'  - 

— 9.91806 

•—0.07798 

8.89205 

— 0.11140 

9.04687 
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5or> 


1" 

terme  — 0 . 26296 

1"  terme  -f- 0.18146 

3' 

2* 

7549 

— 0.37054 

■+- 0. a54g5 

2*  . 

3* 

1 

O 

Ô 

vJ 

C* 

4^ 

Iog  m — o.5ig4o 

— g. 5o433 

-f- 0.14761  -f- g.i6gi5 

]osr 

9.90683 

9-99883 

log  m 

— g.5o5i6 

log  ni. . . . 

9. 16798 

P 

1 . 3333o 

P 

1.35350 

n = — g''8G2 

0.83646 

n'  = -f-  5"  172 

0.50128 

1" 

terme  — 0.86338. . . 

. —0.86538 

2*  . 

— — 0 . < )4 1 56 

— 9 97576 

— 0.97478  — 

9.98691 

lo8> 

9.99883 

log  / 

9.99883 

log« 

— 9-97a59 

Iog  «'  — 

■9.98-574 

P 

1 .35320 

P 

1 .33320 

'K  20”  220 

1 . 30679 

'x'  = — 20"  84g 

1 .3i8g4 

E = 577"  20  G = 710"  ii 

n = — G.  86  — — 20.22 

E •+-  n = 570.54  G -f-  «■  = 68g. 8g 


compl.  (E  -J-  n) 

vJ 

M 

4S. 

-A 

00 

N» 

On  ne  calcule  n et 

(G+V) 

...  2.85878 

* , n'  et  *■'  que  pour  te- 

tang  u — 5o*  26'  10 

...  0.08265 

nir  compte  des  petit. 

1=  8.31.59 

termes  qui  dépendent 
des  quarrés  de  ces 

(u  — I)  = 41  -55. 1 1 

quantités,  et  qui,  dans 
notre  exemple  , ne 

COSH 

•••  9.80625 

vont  pas  à o‘,»4- 

cosl 

9.99517 

C . cos  (a  — 1) 

■ . . O.I28l5 

C.  (E-f-nj 

7.24387 

( — ) 

..  I.1S002 

log  B 

..  8.35l46 

m 

..  — g.5o3i6 

' . 

E 

•.  2.76132 

— 4.  i5o 

. . — o.6i5a4 
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logB 8.35i46 

» —9-9735g 

G a.85i5a 

— »4*975 —1.17557 

9.6ç)Bt)7 

logB « . 8.35)46 

f).5o3i6 

n 0.83646 

■4-0.024 8.5goo5 

l°g(”) 8.o5o43 

n 9-97359 

k i.3o58g 

+ o.2i3.., 9.328g! 

i"  terme  — i")3o 

a*11»»  — 14.975 

— 19.105 

S"”'  -f-  022 

4*“w  a 1 3 

— 18. 868 


11  faut  changer  le  signe  avant  la  conjonction  (69)  : ainsi 

8 -+-  i8"868P  = T, 
ou  9h  34' 5"  + 18.868P  = T. 

Faisons  un  calcul  semblable  pour  la  sortie. 


E'  = 760"  18  G'  = 509"  4 5 

n'  = 3.17  *'  = — ao.85 

E'  — n'  = 757.01  G'  4-  ir'  = 488.60 

C.  (E'  — n') 7.12090 

G'  -4-  ir' 2.68895 

tangu'  = 3a*5o'23'' 9.80986 

1 = 8.3i .59 

«'  + I = 41.22.22 
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Soa 


cos  u' 

9.93438 

cosl 

••  9-995t7 

C.  cos  (1/  -f-  I) 

. . 0 . 1 3469 

C.  (E'  — n') 

• . ^.l^OQO 

(t5) 

..  1.18003 

logB' 

8.34516 

— w 

..  —9.16798 

— E' 

. . a . 88093 

— 3.478 

. . — 0.39406 

logB' 

8.345i6 

n' 

..  —9.98574 

G' 

..  2.7O7IO 

— io''9i5 

. . 1 . o58oo 

13.593..^.... 

9-69897 

B' 

8.345i6 

m1 

••  9- >6798 

n' 

. . 0 . 5o 1 38 

-f-  o.oo5 

7.71339 

ïB' 

8.04413 

n' 

9.98674 

7/ 

..  1.31904 

4-  o.aa3 

..  9.34891 

— i3.i65 

donc  9'  — i3",  i65P  = T', 

on  i5*  37'  36''  — i3"  i65  P = T' 

or  9.34.  5 4-  i8.863P  = T ; 

donc  5.53.3i  — 5a.o33P  = T'  — T 

c’est  la  durée  inte'rieure  réduite  au  centre  de  la  terre. 

86.  Quoique  les  calculs  soient  d’une  grande  facilité , qu'ils  n’exigent 
aucune  précision  fatigante,  il  ne  sera  pas  inutile  de  les  vérifier  de  la 
manière  suivante. 

Cherchons  si  pour  l’instant  ainsi  corrigé  la  somme  (E.4-  JE  -j-  n)* 
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-f-  (G  -f-  JG  -f-  •*■)'= »*•  Nous  avons  ajouté  à l'entrée  1 8'', 808  P,  ou  re- 
tranché de  T i8",868P. 

18" 868...  i.a7573 
P 1 . 3353o 

c’est-à-dire  6'46",4....  a.6ogo3 

(—)■■■  ^'oo8 

l'élongation  a augmenté  de  J E = 26"  85. . . 1.43901 

E -f-  n = 57o.34  9.i76ai  tangl 

elle  est  devenue 5g7 . 19 

JG  = JE  tangl  — — 4-o3. . . o.6o5aa 

G -| - TT  = O89.89 

la  latitude  apparente  = 893.9a 

log  5gj.\g. . . a.776i 1 
693.9a...  a.84>3i 

tanga:  = 49’ >7*  >5...  o.o65ao 

C.  cosx. .... o.i8555 

597.ig...  a.776n 
a = gi5.  5...  3.96166 
mais  a — 9i5.  1 
différence  — o.  3 

Pour  la  sortie,  nous  avons  retranché  i3",i05P  de  9\  ou  ajoute 
i3",i65P  à T. 

i3" i65. . . 1 . 1 194a 
P...  i.333ao 

4' 43", 6...  3.45362 

8-81998 

Télongation  s’est  augmentée  de  18.  87...  i.a7a7o 
E'  — ri'  = 757.  01...  9.  t76ai 

élongation  Ej  s=  775.  88...  o-44®91 
la  latitude  est  diminuée  de . . . a . 8 1 1 

elle  était...  488.  60 

elle  est  G,'  = 485.  79 
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C.  cos  je. . 

7183 

log  E\. 

a. 8897 2 

G'.. 

a.G8G/,5 

tang.c. . 

9.79666 

= 91 5''4-  • 

3.96161 

Ç)t5.i 

87.  C'esl  ainsi  que  j’ai  fait  et  vérifié  le  calcul  de  toutes  les  obser- 
vations de  la  durée  entière.  J’en  rapporterai  ci-aprcs  les  résultats;  mais 
il  faut  avertir  que  dans  le  cas  où  la  latitude  du  lieu  serait  australe, 
comme  à Taïti,  il  faut  faire  sinll  négatif  dans  le  calcul  de  nos  formules, 
comme  il  faudrait  faire  G et  G'  négatifs  si  la  latitude  était  australe.  Si 
l’on  manquait  à ces  attentions,  on  s’en  apercevrait  aisément  à la  somme 
des  deux  carrés  qui  ne  serait  plus  égale  au  carré  de  a. 

J’ai  donc  trouvé  pour  toutes  nos  stations  les  quantités  suivantes. 


T'— T = 

Correct,  pour 
8", 6 

Durée  corrigée. 

Ward’hus 

Kola 

.Cajancbourg 

{Raie  d’Hudson 

{Californie 

Taïti 

Paris  et  Pétersbourg. 

5’53'3i’' — 3a.o33P 
5.53.i8  — 5a.63i  P 
5.53.29  — 34.44a  P 

5,45.24  — io.53i  P 
5.57.33  +i3.36oP 
5.3o.  8 -)-33.o39  P 
5.55.  1 —35.667  P 

— n'aa" 
— 1 1 .55 
— 12. i3 
— 5.44 

+ 4-44 
+11.44 
— 13.40 

5*42'  q" 

5.41.43 

5.41.16 

5.4i.3i 
5.42.  7 

5.41.52 

5.42.21 

5'4>'59" 

88.  A Paris  on  n’a  observé  que  l’entrée  ; à Petersbourg  on  n’a  observé 
que  la  sortie.  J’ai  calculé  pour  ces  deux  stations  les  réductions  au  centre 
de  la  terre,  comme  pour  les  slatious  précédentes  ; j’ai  trouvé  pour  Paris 


7*  38'  48"  +20''  364  P=T 

pourPetcrsbourg,  après  avoir 
calculé  la  réduction  pour  le 

tems  vrai i5*a5'43"  — t5.3o3P=T' 

j’ai  retranché  la  différence 

des  méridiens i.5i.54 

i3.33.49  i3.55.49 

ensorte  que  l’équation  est 5.55.  1 — 35.667P=T' — T. 

11 
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Il  reste  à déterminer  la  parallaxe  P,  en  combinant  deux  à deux  ces 
diverses  équations. 

Prenant  donc  Wardhus 5*55' Si"  — 3a"o33P  = T'  — T 

Taïli 5.3o.  8 + 53.o3jP  — T'  — T 

a3.a3  — 65.07aP  = o 

P = a3.  a3 3.14706 

65.07a 8.18661 

■P  = ai",56i. . . , 1.33567 
log  constant 9.6063a  (63) 

-o-  = 8'',7094...  0.93999 

ce  qui  m’a  donné  le  tableau  suivant. 


<Tt 

P 

■Taïti,  Ward’hus 

[Taïti,  Kola 

8.7004 

8.55o3 

8.3865 

8.5o36 

8.7780 

ai . 56i 
21.  166 

20.  76a 

21 . 066 
21.  730 

Taïti,  Cajanebourg 

Taïti,  Baie  d'Hudson 

iTaïti , Paris  et  Petersbourg 

Californie,  Ward'hus 

Californie,  Kola 

Californie,  Cajanebourg 

Californie,  Baie  d'Hudson 

Californie,  Paris  et  Petersbourg. .. 

8.6160 
8.588o 
8. i63o 
8. i5ai 
8.7i55 

21.  33o 
20.  760 
20 . 208 
20.  284 
ai.  576 

Baie  d'Hudson  , Ward'hus 

Baie  d'Hudson  , Kola. 

Baie  d'Hudson,  Cajanebourg 

Baie  d'Hudson, Pariset  Petersbourg. 

9 . 1 260 

8.4589 
8. 1730 
9.2491 

2 2 . 5q2 

20.  94 1 

30.  255 

22*  897 

89.  11  serait  inutile  de  tenter  d’autres  combinaisons,  les  différences 
de  durée  seraient  trop  peu  de  chose,  les  erreurs  des  observations  y 
seraient  en  trop  grand  rapport  avec  les  différences  mômes , et  quelques- 
unes  donneraient  une  parallaxe  négative.  On  voit  que  le  plus  grand  effet 
de  la  parallaxe  s’est  manifesté  dans  le  nord,  à Paris  et  à Petersbourg, 
dans  le  sud  à Taïti.  Si  l’on  était  parfaitement  sûr  de  la  différence  des 
méridiens,  il  faudrait  prendre  deux  lieux  différons  pour  le  commcn- 

2.  64 
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ccmenl  et  pour  lesquels  la  parallaxe  aurait  agi  directement  et  en  sens 
contraire  sur  la  distance  des  centres;  on  choisirait  pour  la  sortie  deux 
autres  lieux  satisfaisant  aux  mêmes  conditions. 

J.emilicu  entre  les  cinq  résultats  fournis  par  Taïti  est  de  8"  58556  ou  8"  5g 
Le  milieu  entre  les  cinq  résultats  de  la  Californie  estde  8.40712  ou  8.41 
Le  milieu  entre  les  quatre  de  la  liaie  d’Hudson  estde...  8.75175  ou  8.76 
Le  milieu  entre  tous  serait 8.56g3o  ou  8.57 

La  première  conclusion , c’est  que  la  parallaxe  est  assez  bien  connue 
pour  tous  les  usages  pratiques  de  l’Astronomie,  et  qu’elle  est  très-pro- 
bablement renfermée  entre  les  limites  8",5  et  8",7,  nous  la  ferons  8”, 6. 

Si  j’avais  eu  l’intention  de  discuter  ce  point  qui  a été  débattu  par 
tous  les  astronomes  dans  le  tems,  j’aurais  employé  un  plus  grand 
nombre  d’observations  partielles;  mais  j'en  ai  dit  assez  pour  faire  com- 
prendre les  méthodes.  Lalande  s’arrêtait  à 8", 6;  Lcxell  à 8”,63;  Dusé- 
jour  à 8'',8;  mais  il  parait  avoir  combiné  nombre  d’observations  trop 
peu  concluantes,  telles  que  celles  de  1761  où  les  effets  de  la  parallaxe 
étaient  beaucoup  moins  considérables. 

On  peut  s'étonner  que  des  opérations  qui  paraissent  sures  à quelques 
secondes  près,  et  qui  par  conséquent  devraient  donner  la  parallaxe  au 
même  centième  de  seconde,  offrent  cependant,  comme  celle  de  Gaja- 
nebourg,  des  écarts  d’un  tiers  de  seconde.  Mais  d’abord  on  peut  ré- 
pondre que  l'observation  de  Cajancbourg  a été  contrariée  par  le  mau- 
vais tems  qui  a fait  manquer  deux  des  contacts;  ensuite  dans  la  plupart 
des  stations  le  soleil  était  si  voisiu  de  l'horizon , que  le  bord  éprouvait 
des  ondulations  continuelles  qui  ne  permettaient  pas  de  saisir  avec  sûreté 
l’instant  du  contact.  Est-il  sur  d’ailleurs  que  tous  les  observateurs  aient 
véritablement  observé  la  même  phase  ? Généralement  on  a porté  son 
attention  sur  la  formation  du  point  noir,  dont  s'alongeait  le  disque 
obscur  de  Vénus,  les  autres  se  sont  attachés  à la  disparition  ou  à la 
réapparition  du  filet  lumineux  du  disque  solaire.  Telles  sont  probable- 
ment les  causes  des  écarts  que  nous  remarquons;  il  faudrait  aussi  cher- 
cher et  corriger  les  petites  erreurs  du  calcul. 

90.  Nous  avons  vu  que  les  67", 2 du  diamètre  supposé  de  Vénus  ré- 
pondaient à près  de  19'  de  tems,  ainsi  chaque  seconde  répond  à iÿ",77 
de  tems.  Chaque  seconde  d’erreur  que  nous  avons  pu  commettre  sur 
la  différence  des  demi-diamètres  a donc  altéré  la  durée  calculée  de 
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iÇ)",J7.  Or  si  nous  adoptons  la  parallaxe  8",5G  comme  la  plus  pro- 
bable, et  P=  ai", 29,  nous  aurons  pour  correction  des  durées  les  quan- 
tités qui  forment  la  troisième  colonne  de  notre  premier  tableau,  la 
durée  observée  sera  de  5h  16"  ou  5h  ai";  le  milieu  entre  toutes 
sera  de  51*  4V  5o";  notre  calcul  préparatoire  ne  la  fait  que  51’  37'  aa"; 
la  différence  est  de  4*  a8”  = aG8"  dont  le  vingtième  serait  i3",4  dont 
nous  aurions  fait  la  demi-différence  trop  grande,  ce  qui  est  impos- 
sible. Mais  la  demi-différence  trop  grande  n'est  pas  la  seule  cause  qui  ait 
pu  diminuer  la  durée  calculée.  Une  latitude  trop  forte  aurait  rendu  trop 
grande  la  plus  courte  distance  et  trop  courte  la  corde  décrite  par  Vénus. 

La  plus  courte  dislauce  est  LcosI,  l’erreur  = rfL  cosl;  nous  avons 
fait 


LcosI 


du  cos  U : 


rtîL  coî  I — rfcL  cos  I 


du  — 


«IL  cos  I — tUh.  cos  I 


v*  COSU 


j durée  : 


LcosI  tangu.36co"  Ltangu  . 36oo' 
/u  cosl  — fA 


, . , , . . dLtangu.36co’  , Lrft/.36co' 

' * ' fA  ' b co»’  u ’ 

jf\A  • \ </L  tangu.3fioc  L36co  /rdh  cosl  — rfr.LcosTX 

' 1 ' [A  ” fA  COS*  U \ er»  COS  U ) 

= — (ffsinu  cos’u  -t-LcosI)  — dj  — — 

rCOS*U  ' ' \rVcos*U 

8",8738  = dh(  un  g « + t _ d<r^.^ 

’ ’ \ 0 • r cos'u  / r*  COS*U 

= <fL(o.gi  19  -f-  a.aGo4)  — da.  1 .540; 


or  par  le  tcms  de  l'entrée  du  diamètre  ds—  -f-  a",oa4  pour  ce  qui  con- 
cerne Vénus,  — de.  i54  = — 3. 1 1 ; 11.98=  d L.3. 17a  — 1 .54  ^(7  O). 

Si  l'on  suppose  d{®  =0,  nous  aurons  dL  = — 4'*  environ 

dont  nous  avons  fait  L trop  fort,  d L sera  5"  si  l'irradiation  {dQ  — y". 
Nous  avons  fait  L = 6a3",5,  nous  aurons  L = 619,  la  latitude  hé- 

lioccntrique  X = L.^^i  — v)  = au  *‘eu  3^">i  1uc  nous 

avions  supposé.  L’inclinaison  de  l’orbite  de  Vénus  est  5*.3ï'.55"; 
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A col  3*  a3'55''  = i*  9'  i4"  sera  la  distance  au  nœud  au  moment  de  la 
conjonction  et  nous  aurons  longitude  y = £ -f-  1*  9'  14". 

Ainsi  pour  avoir  le  noeud,  il  11c  faut  que  trouver  la  longitude  lielio— 
centriquc  de  la  terre  au  moment  de  la  conjonction.  Mais  par  une  obser- 
vation complète,  nous  aurons  le  milieu  du  passage,  en  ajoutant  la  demi- 
durée  corrigée  à l’entrée  corrigée  de  l'effet  de  la  parallaxe.  Nous  savons 
que  le  milieu  du  passage  suivait  la  conjonction  de  a3'  4"»  nous  aurons 
la  conjonction,  nous  calculerons  pour  ce  moment  le  lieu  héliocentrique 
de  la  terre  qui  est  celui  de  Vénus.  Nous  aurons  le  lieu  héliocentrique 
de  Vénus  et  l’erreur  des  tables  en  longitude,  en  supposant  nulle  l’erreur 
des  tables  du  soleil.  Ainsi  nous  aurons  l’erreur  des  tables  enlongitude, 
en  latitude,  le  diamètre  de  Vénus;  sa  parallaxe  et  celle  du  soleil,  le 
rapport  constant  du  diamètre  de  Vénus  à sa  parallaxe  et  la  longitude 
du  noeud.  Tels  sont  les  résultats  qu’on  peut  tirer  d’un  passage  de  Vénus; 
mais  le  plus  sûr  et  le  plus  important  est  la  connaissance  de  la  parallaxe. 

Les  erreurs  constantes  des  tables  produisent  sensiblement  les  mêmes 
effets  sur  les  lents  de  l’entrée  et  de  la  sortie. 

MERCURE. 

91.  La  planète  Vénus  nous  a offert  toutes  les  facilites  par  son  grand 
éclat,  par  sa  proximité,  son  grand  diamètre,  scs  phases  sensibles  et  le 
peu  d’excentricité  de  son  orbite.  Mercure  est  beaucoup  plus  petit,  plus 
loin  de  nous,  plus  près  du  soleil  dont  il  s’écarte  beaucoup  moins,  et 
sou  excentricité  est  très-grande.  Mais  celle  planète  a tant  d’analogie 
d’ailleurs  avec  Vénus,  que  nos  recherches  pour  cette  planète  seront 
même  plus  faciles  : la  route  est  tracée,  nous  n’avons  qu’à  appliquer  à 
Mercure  tous  les  raisotinemens  que  lions  avons  déjà  faits  pour  Vénus; 
le  plus  grand  embarras  sera  de  trouver  des  observations  en  nombre 
suffisant. 

Mercure  est  difficile  à apercevoir  dans  nos  climats  septentrionaux. 
Copernic  qui  en  a dressé  des  tables  n’avait  pu  le  voir;  je  ne  l’ai 
aperçu  à la  vue  simple  que  deux  fois,  l’une  à Paris  et  l’autre  à Nar- 
bonue.  Cependant  avec  de  bous  yeux,  on  peut  le  découvrir  assez  aisé- 
ment le  malin  un  peu  avant  le  lever  du  soleil,  ou  dans  d’autres  cir- 
constances le  soir  un  peu  après  le  coucher. 

9a.  Ainsi  au  mois  de  février  1809  on  aurait  vu  Mercure  le  soir  a,  ' 


CHAPITRE  XXVII.  5og 

l'horizon  pendant  près  d’une  heure  après  le  coucher  du  soleil;  et  en 
mesurant  à la  machine  parallactique  sa  déclinaison  et  son  angle  horaire, 
on  aurait  pu  le  lendemain  l'observer  au  méridien , ou  si  cela  était  trop 
difficile,  on  pouvait  le  suivre  h la  machine  pendant  plusieurs  jours.  On 
aurait  vu  que  sa  latitude  australe  allait  décroissant , et  que  le  1 a elle 
se  réduisait  à zéro;  le  a8  elle  était  devenue  de  5”  5a'  boréale.  Le  4 
mars  elle  était  de  5’  4a';  le  aa  elle  n'était  plus  au  méridieu  que  de  6', 
et  trois  jours  après  de  3a'  australe  ; ensorte  qu’en  trois  jours  elle  avait 
changé  de  38',  ou  de  ia'  4°’'  par  jour;  aiusi  le  aa  au  soir  on  aurait 
trouvé  nulle  la  latitude  de  Mercure. 

g3.  Du  ta  février  au  aa  mars,  il  n’y  a que  4°  jours;  ce  serait  la 
demi-révolution , si  la  planète  n’était  pas  excentrique. 

Le  aa  mai , Mercure  était  revenu  à son  nœud  ascendant,  et  la  révo- 
lution entière  paraîtrait  de  go  jours.  Le  18  juin,  Mercure  passera  de 
nouveau  par  son  nœud  descendant  ; et  si  l’on  compare  ce  passage  par 
le  nœud  descendant  à celui  du  aa  mars,  on  aura  88  jours  pour  la  durée,' 
qui  dans  le  fait  est  de  S?i  a3h  i4'  34". 

Les  observations  du  a a mars  et  du  18  juin  sont  faciles  , parce  que 
la  planète  était  assez  éloignée  du  soleil  ; elle  passait,  dans  l’uuc,  près 
d’une  heure  avant  le  soleil,  et  dans  l'autre,  i h 4V  après. 

On  voit  déjà  que  la  révolution  est  très-courte  et  l’orbite  excentrique,' 
l’inclinaison  considérable. 

g4.  En  continuant  d’observer  les  passages  par  les  deux  nœuds,  et  com- 
parant les  deux  demi-révolutions,  on  se  ferait  une  idée  fortapprochée  de 
l’excentricité. 

Le  diamètre  de  Mercure  est  de  6",3  : c’est  ce  que  j’ai  trouvé  par 
les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil.  On  juge  donc  que  ses  phases 
doivent  cire  plus  difficiles  à bien  distinguer,  mais  elles  suivront  la  même 
marche  que  celles  de  Vénus  ; on  en  conclura  tout  naturellement  que 
Mercure  tourne  de  même  autour  du  soleil  à uuc  distance  moindre  , à 
raison  de  la  rapidité  de  son  inouveincut.' 

g5.  La  loi  de  Képler  nous  donnera  cette  distance  = o,387to  à fort 
peu  près.  Parmi  les  digressions  de  Mercure,  on  choisira  celles  où  les 
angles  T à la  terre  (fig.  io(i)  sont  les  plus  différens  ; on  en  conclura 
les  distances  aphélie  et  périhélie;  en  supposant,  ce  qui  sera  vrai  à fort 
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peu  près  , que  la  plus  grande  digression  observée  aura  eu  Heu  dans 
l'aphélie  même,  et  la  plus  petite  dans  le  périhélie. 

La  différence  de  ces  deux  distances  AS  et  PS  sera  la  double  excen- 
tricité : nous  aurons  eu  même  teins  le  lieu  de  l'aphélie  et  du  périhélie; 
et  nous  verrons  que  AS  et  PS  ne  forment  pas  d’angle  en  S,  et  que  celte 
ligne  passe  par  le  soleil. 


96.  Avec  ces  connaissances  du  mouvement  moyen,  de  la  distance 
moyenne,  de  l’excentricité  et  du  lieu  de  l'aphélie,  nous  pourrons  cher- 
cher le  lieu  du  nœud  par  une  observation  où  la  latitude  aura  été  nulle.  Nous 
verrous  que  la  ligne  des  nœuds  passe  aussi  par  le  soleil , et  quand  nous 
connaîtrons  le  lieu  du  nœud , nous  attendrons  que  le  soleil  occupe  un 
de  ces  nœuds,  c’est-à-dire,  soit  à même  longitude;  nous  en  conclurons 

l’inclinaison  de  l’orbite  par  la  formule  tang  1 = lan!*  lat  — tane?*. 

r 0 smeloii-at.  0/ 


97.  Nous  perfectionnerons  toutes  ces  connaissances  approximatives 
par  les  moyens  expliqués  pour  Vénus.  Les  passages  en  particulier  don- 
neront le  lieu  du  nœud  et  une  longitude  héliocen trique. 

Enfin  , quand  tous  les  élémens  seront  suffisamment  perfectionnés  par 
les  méthodes  particulières,  nous  les  corrigerons  tous,  et  tout  à la  fois 
par  les  équations  de  condition;  et  dans  celte  dernière  révision,  nous 
pourrons  faire  entrer  toutes  les  observations  faites  depuis  qu'on  a des 
observations  qui  méritent  d être  calculées  ; on  y comprendra  tous  les 
passages. 


98.  Ces  passages  sont  beaucoup  plus  fréquens  qne  ceux  de  Vénus; 
ils  n’ont  pas  le  même  intérêt  ; ils  ne  servent  qu'à  corriger  la  théorie  de 
Mercure,  eu  facilitant  les  observations  des  conjonctions  inférieures. 
Pour  les  supérieures , elles  sont  presque  impossibles  à observer. 

99.  Les  périodes  qui  ramènent  des  passages  sont  de  6,  de  7 , de 
i3,  de  46  et  a63  ans;  au  reste  ces  périodes  sont  inutiles  depuis  qu’on 
calcule  en  divers  endroits  de  l’Europe  des  éphémérides  célestes.  La 
Connaissance  des  Tems  donne,  de  trois  en  trois  jours,  les  longitudes 
et  les  latitudes  géocentriques  de  Mercure.  En  rédigeant  ces  tableaux, 
on  aperçoit  d’un  coup  d’œil , à chaque  conjonction  inférieure,  quelle 
sera  la  latitude;  si  elle  excède  le  demi-diamètre  du  soleil,  il  n'y  a point 
de  passage. 

Ces  calculs,  qui  ne  sont  jamais  en  erreur  d'une  minute,  donneraient 
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à celui  qui  se  contenterait  de  saisir  l’esprit  des  méthodes , des  moyens 
sûrs  et  multipliés  de  déterminer  tous  les  élémens  de  l'orbite.  Ce  serait 
meme  un  excellent  moyen  de  juger  la  précision  de  ces  méthodes  , puis- 
qu’elles devront  conduire  à retrouver  tous  les  élémens  supposés  dans  les 
calculs  de  l’éphéméride. 

100.  C'est  de  nos  jours  seulement  que  la  théorie  de  Mcrcurea  été  con- 
duite par  Lalande,  à un  assez  haut  degré  de  perfection  ; cependant 
en  1786,  ses  tables  étaient  encore  en  erreur  de  ~ d’heure  sur  les  tems 
de  la  conjonction,  de  l’entrée  et  de  la  sortie.  Par  un  concours  singulier 
de  circonstances,  l’entrée  se  faisait  pendant  la  nuit  pour  Paris:  au  lever 
du  soleil  il  pleuvait  ; tous  les  astronomes  de  Paris  étaient  à leurs  lu- 
nettes ; mais  fatigués  d’attendre , ils  quittèrent  leur  poste  uuc  demi-heure 
après  le  moment  de  la  sortie  calculée , ne  conservant  plus  aucune  espé- 
rance. Le  soleil  parut  enfin.  M.  Messier,  qui  avait  observé  des  taches 
les  jours  précédens,  voulut  les  voir  de  nouveau;  il  aperçut  Mercure, 
et  en  observa  la  sortie. 

101.  J’étais  resté  à ma  lunette  par  une  autre  raison  , j’avais  fait  des 
recherches  sur  Mercure;  j’avais  vu  que  pour  le  passage  de  1786,  les  tables 
de  Halley  donnaient  la  sortie  une  heure  et  demie  plus  lard  que  celles 
de  Lalande  ; j’avais  plus  de  confiance  en  ces  dernières  ; mais  il  n’était 
pas  démontré  que  Halley  eût  tort  décidément.  Je  voyais  de  plus  que 
quelques  passages  anciens  11e  s’accordaient  pas  avec  les  tables  de 
Lalande;  il  y en  avait  un  entre  autres  en  i65i  , observé  par  Wing, 
que  Lalande  avait  rejeté  comme  douteux,  parce  qil’il  ne  s’accordait  pas 
avec  sa  théorie;  il  allait  beaucoup  mieux  avec  les  tables  de  Halley,  et 
il  était  dans  les  mêmes  circonstances  à peu  près  que  celui  de  17SC. 
Je  pris  le  parti  d’attendre  jùsqu’après  le  moment  indiqué  par  les  tables 
de  Halley  , mais  je  n’eus  pas  besoin  de  tant  de  constance  ; l’observation 
arriva  plus  tard  de  ? d'heure  que  suivant  Lalande,  mais  7 d'heure  plutôt 
que  suivant  Halley.  Ces  différences  sur  les  tems  tiennent  à la  lenteur  du 
mouvement  relatif. 

Le  Monnicr  et  Pingré , Lalande  et  son  neveu,  Méchain,  Cassini  et 
scs  trois  adjoints,  trompés  par  l’annonce,  avaient  tous  manqué  l’obser- 
vation. Je  leur  montrai  la  mienne  le  soir  même , ils  ne  voulaient  presque 
pas  y croire.  Ce  fut  la  première  observation  que  j’eus  l’occasion  de 
porter  à l’Académie  des  Sciences,  et  c’est  de  là  que  je  date  ma  carrière 
d'aslronoine-observateur. 
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102.  On  ne  peut  se  faire  que  deux  hypothèses  poar  expliquer  lesmott- 
vemens  de  Vénus  et  de  Mercure  ; la  première,  qu'elles  tournent  autour 
du  soleil  aussi  bien  que  la  terre  : c'est  la  plus  simple. 

La  seconde,  que  la  terre  étant  immobile,  le  soleil  tourne  autour  de 
la  terre,  emportant  avec  lui  les  orbites  de  Mercure  et  de  Vénus;  sup- 
position bien  plus  compliquée,  mais  qui  n'implique  pourtant  aucune 
contradiction  : car  si  la  terre  se  meut  autour  du  soleil,  elle  doit  en- 
traîner avec  elle  l’orbite  de  la  lune  qui  entoure  la  terre,  comme  les 
orbites  de  Vénus  et  de  Mercure  entourent  le  soleil.  Nous  verrons  plus 
loin  que  Jupiter  a quatre  lunes  qui  l'accompagnent  partout,  circulant  • 
autour  de  lui  comme  s'il  était  en  repos;  que  Saturne  a sept  lunes  et 
un  anneau  qui  est  comme  une  lune  qui  ferait  le  tour  du  ciel,  et  qui 
est  suspendu  à quelques  distances  de  la  planète. 

103.  Les  anciens  Égyptiens  avaient  reconnu  la  nécessité  défaire  ainsi 
tourner  Mercure  et  Vénus  autour  du  soleil,  que  ces  planètes  acccom- 
paguaient  comme  des  satellites.  Il  est  impossible,  quand  on  considère 
l’ensemble  des  phénomènes , d'admettre  qu’elles  tournent  autour  de  la 
terre  : c’est  par  des  suppositions  forcées , des  combinaisons  de  mouve- 
ment , au  moins  fort  étranges , que  Ptolémée  les  fait  tourner  autour  de 
la  terre;  et  un  astronome,  qui  chercherait  avec  tous  les  secours  des 
instrumens  modernes  à se  rendre  raison  des  phénomènes,  ne  pourrait 
jamais  arriver  qu’au  système  de  Copernic,  qui  fait  tout  tourner  autour 
du  soleil  ; ou  à celui  de  Tycho , qui  fait  tourner  toutes  les  planètes  au- 
tour du  soleil,  et  le  soleil,  avec  ce  nombreux  cortège,  autour  de  la 
terre. 

104.  Le  système  de  Ptolémée  ne  détermine  même  rien  sur  les  distances 
planètes  au  soleil , et  il  s’y  trompa  , en  supposant  que  Mercure  était 
plus  près  de  la  terre  que  Vénus.  11  lirait  cette  idée  de  la  rapidité  du 
mouvemeut  ; il  disait  : La  lune  tourne  autour  de  la  terre  en  27  jours  , 
Mercure  fait  sa  révolution  en  88,  Vénus  en  225,  le  soleil  en  365;  il 
avait  supposé  les  distances  d'après  ces  mouvemens. 

105.  11  nous  reste  à considérer  une  circonstance  du  mouvement  do 
Mercure  et  de  Vénus.  11  y a des  tems  où  ces  planètes  ont  plus  d’éclat, 
et  celui  de  Vénus  est  tellement  remarquable  quelquefois,  qu'on  la  voit 
à l’oeil  simple  en  plein  jour.  Cette  apparence  extraordinaire  attire  les 
regards  du  public,  et  l’on  croit  qa’un  astre  nouveau  est  apparu. 

Cherchons 
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Cherchons  donc  les  circonstances  où  Vénus  doit  nous  renvoyer  le 
plus  de  lumière  : ce  n’est  pas  quand  elle  nous  montre  un  disque  par- 
faitement rond  ; elle  est  alors  trop  loin  de  nous  , et  elle  se  trouve  sur 
la  même  ligne  que  le  soleil  : ce  n’est  pas  vers  les  conjonctions  inférieures, 
son  croissant  est  alors  beaucoup  trop  délié  , presque  toute  la  partie 
éclairée  est  tournée  vers  le  soleil  ; c’est  donc  en  un  point  intermédiaire  ; 
mais  quel  est  ce  point? 


106.  La  partie  éclairée  a pour  largeur  £ cos*  -j  V,  V étant  l'angle  à 
Vénus,  entre  la  terre  et  le  soleil,  et  S le  diamètre:  si  nous  pre- 
nons pour  unité  l'hémisphère  éclairé,  la  partie  visible  a pour  largeur 
180*  — V.  Cet  arc,  qui  mesure  la  largeur  du  fuseau  par  la  projection 
orthographique,  se  réduit  à 


j [1  + sin(go* — V)]  = {(i  -4-  cos  V)  = cos’^V. 


Ainsi  la  surface  projetée  orthographiquement  est  = cos*  4 V. 

L'éclat  de  cette  surface  diminue  en  raison  du  carré  de  la  distance;  à 

la  distance  = i,  il  sera  cos*  7 V;  à la  distance^",  il  sera—-/—  = E,  en 

nommant  E l’éclat  de  Vénus.  Ainsi  E^*  = cos*  j-V,  et  par  conséquent 
y'dl-\-iEydy= — acos7Vsin;VrfjV= — cosjVsin ~\dV.  A l'instant 
du  maximum t dE  — o,  et  l'équation  se  réduit  à 


dEydy— — cosjVsini XdV,  ou  — 'V  = 


coiJ-VsinjVrfV  , 

! 1 = — tangjVdV. 


COS’fV" 


Soient  R et  r les  deux  rayons  vecteurs,  T et  V les  angles  opposés, 
RsinT  = rsinV,  d'où  R cosT</T  = r cos  V d\ , ce  qui  donne 

~ = ^Cc°’ -p  ! oa  a aussi  _y  = R cosT -f-r  cos  V,  et  en  diflérentiant,' 
dy  — — r sin  T</T  — RsinV«fV,  et  par  conséquent 


= — RsinT--  — rsinV  = — RsinT^^-4-  1) 

n a ivi  / T COS  \ , \ R JIO  1 / » r « rp  % 

^-RsmT^j^-f  .)  = -ra,(rcosV  + RcosT) 
——J  langT; 

et  comme  nous  avions  précédemment  jy-  = — h y lang  j V ; nous 
aurons  donc  aussi  aUngT  = tang  j V.  C’est  l’équation  de  Halley. 
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107.  L’expression  — —y  tangT  prouve  que  dy  est  de  signe  con- 
traire à tangT,  et  que  y diminue  quand  T est  positif,  et  récipro- 
quement. 

Éliminons  tang±V  dans  l’équation  de  Halley.  On  a 


sinV=4.inT,our^ÿ^ 


. ou 


4 t«"S  T 


et  par  conséquent 


bien 


/RV  -■  .rr.  ('  ■+■  cot*T)  _ 1 6lanp*T  4-  16 

{-)—'6uae  T (,  +4iaog-a’j*  — (i-Mu^TÏT** 


r 4 4co>rr  4C°*T 

~T  ~ co>T(i+4tang'i  j co»‘T  + 4»in* T 4 — 3 cuî’T  ’ 


d’où  l'on  lire 


cos*T  + | g-  cos  T = |, 


et  par  conséquent 

cosT  = - î*  ± v/0  + *h3  = ïr[-  1 ^v/CKtJ+O]’ 


Soit  donc  tang  jc  = v/3 , on  aura 

C0ST  _ • — 1 =fcséc.x]j  d’où  l’on  tire  les  deux  valeurs 

cos  T = i^-[—i4-séc.x]=  3 ^tangxtang jx  = \/f • lang  i-c 

cos  T'  ss=  — î [ 4-  » -I-  *éc-  x]  = — 5 -g-tangx  cot  i x = V5  ■ col  i x. 

La  première  de  ces  valeurs  a été  donnée  par  Cagnoli , mais  la  ma- 
nière dont  il  la  démontre  me  paraît  moins  naturelle  et  moius  directe. 

De  ces  deux  valeurs  de  l’inconnue,  il  est  évident  que  l’une  est  inad- 
missible, car  des  deux  tangentes  de  jx  et  de  (go* — ;i),  l’une  est 
certainement  plus  grande  que  l’unité , et  multipliant  ensuite  \ § , elle 
donnera  un  cosinus  plus  grand  que  l’unité,  ce  qui  est  impossible.  Or 

l’équation  tangx=  y\'5  est  toujours  une  quantité  positive,  quel  que 
soit  le  rapport  entre  les  rayons  vecteurs  R et  r , soit  qu’il  s’agisse  d’une  • 
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planète  supérieure  ou  inférieure,  ou  même  d'une  comète,  x est  donc 
toujours  un  arc  au-dessous  de  90*,  lang  j x moindre  que  l’unité  , col  J x 
plus  grande  que  l’unité;  il  faut  donc  rejeter  la  racine  cos  T'=  V j coti  x, 
il  n’y  a de  possible  dans  tous  les  cas  que  les  deux  équations 

tangx  = 5-vl5,  cos  T = Vj  tang  7 *• 

108.  Mais  cette  solution  laisse  encore  un  doute,  cosT  peut  être  éga- 
lement cos  ( — T).  L’équation  donne  donc  l’élongation  T,  sans  dire  si 
elle  est  orientale  ou  occidentale;  toutes  deux  eu  effet  sont  également 
admissibles;  mais  à chacune  de  ces  deux  élongations  répondent  deux 
positions  différentes  de  la  planète,  l’une  est  dans  la  partie  inférieure  de 
l’orbite,  l’autre  dans  la  partie  supérieure. 

Il  faut  donc,  déterminer  de  plus  en  quelle  partie  de  l’orbite  arrive 
le  plus  grand  éclat;  il  est  à croire  que  ce  doit  être  dans  la  partie 
inférieure  ; car  l’éclat  de  Vénus  étant  en  raison  inverse  du  carré  de  la 
distance,  cet  éclat  sera  beaucoup  moindre  à même  élongation  dans  la 
partie  supérieure.  Il  est  d’ailleurs  inutile  de  chercher  la  distance  par  une 
formule  particulière , puisque  nous  connaissons  déjà  deux  cotés  et  un 
angle  T,  et  que  nous  avons  encore  pour  le  second  angle  la  formule 
tang  jV=a  tang  T , et  que  l’angle  S au  soleil  — 180*  — T — V ; ainsi 

r *in  S R sin  S _ Rsin(Tq-V) 

J"  sin  rl4  sin  V su.  Y 


D’ailleurs  l’équation  tang  j V = 3 tang  T ne  laisserait  aucun  doute;  si  V 
est  un  angle  obtus  , Vénus  sera  dans  la  partie  inférieure  ; s’il  est  aigu, 
Vénus  sera  dans  la  partie  supérieure. 

Cherchons  cependant  y , à l’exemple  de  Halley  , nous  avons 


y = R co.  T + r co»V  = K CO.T  + r(|  ^ ^ 

=»~>T+--(SSî)=R“,T+KSÎ^êî) 
= ae.,T-,(SîSr)  =r'“T-<&H3© 


:) 
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- » ~T  - KrSfe)=  « -T 

= R cos  T — r(i  — jtangxtangix):=RcosT — r-f-^rtangjUngix 
= R cos  T — r-(-  jr-5-  V5  tang-jx=  R cos  T — r-f- jR  \ 5 tang^x 

— R cos  T + R Vr.tang±x  — r = R cosT+R  cot  Go*  tang  Jx — r 

ntanalx  Rwrg  _,._R  taDg  1 x (L±J™pZ\  _ r 

fin  fai*  1 ïinfao*  ° \ fin  bo®  J 

= R tangix  / = R UngCo"  U"g  ix- r. 

Ainsi  la  solution  sc  réduit  aux  formules 


tangx  = y tang  Go*,  cosT=^£^  tangi  V = a UmgT  , 
y — R tang  i x . tang  Go*  — r = /•  tang  x tang  | x — r. 

Halle)  faisait 

1 

r = (3R*  + r*)* — ar  = r^3  y 4-  ')  =r(tang*x+  \)‘ — a r, 
= /-( sécx  — i — i)  s=r  tangx  tang-jx  — r. 


Ainsi  la  formule  de  Halley  et  la  mienne  sont  identiques  : la  mienne  est 
plus  facile  et  plus  appropriée  à l’usage  des  logarithmes. 

Je  m'arrête  donc  aux  formules 


tangx 


= (y)  tang  Go* , 


y — r tangx  tang  jx  — r, 


cos  T = 


tang  j x _ 
sin  Bo“  ’ 


tang^V 


a tang  T 


tang  T 
cos  6o*' 


Des  onze  logarithmes  qu’elles  exigent , trois  sont  constans  et  se  prennent 
à la  même  ouverture  des  tables , ce  sont  le  sinus , le  cosinus  et  la  tangente 
de  l’arc  6o° 

On  trouvera  ainsi  pour  Vénus , en  faisant  R = i , et  r=  o.7a33i55 , 
x=67*ao'3",  ix=33*4»'  t",5,  T ==  3q*  43' a6",  V = 1 .7*  55' aa", 

S = aa*ai'ia",  y = o, 45o4,  cos*  j V=o.a65G8,  V=  1 .435. 

11  est  donc  bien  évident  que  le  phénomène  a lieu  dans  la  partie  inférieure. 

109.  Par  ces  formules  appliquées  à Mercure , en  supposant  r=  0,387 1 , 
on  trouve 
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x = 77*  24'  6",  T = 22*  18'  5o",  S = 78*  35'  34", 

_T  = i,o575,  V=  78-45.36,  -y-  = 0.583i. 

V est  un  angle  aigu.  Mercure  est  dans  la  partie  supérieure  de  son  orbite. 

Ces  formules  ne  réussissent  pas  aussi  bien  pour  Mercure  que  pour 
Vénus;  cela  pourrait  venir  de  ce  que  dans  la  différentiation  d’où  l’on  a tiré 
les  formules,  on  a supposé  les  rayons  vecteurs  constans,  ce  qui  n’avait 
pas  grand  inconvénient  pour  Vénus  qui  est  fort  peu  excentrique;  il  n’en 
est  pas  de  mente  pour  Mercure  dont  l’exceulricité  est  considérable. 

J’avais  encore  soupçonné  que  la  différence  pouvait  s’attribuer  aux 
aspérités  et  aux  irrégularités  des  surfaces  des  deux  planètes  ; et  Lalande 
avait  adopté  cette  explication  dans  la  troisième  édition  de  son  Astro- 
nomie , mais  j’accorderais  encore  plus  de  confiance  à l’explication 
précédente.  Au  reste , il  n'est  pas  bien  démontré  que  la  solution  soit 
bien  sûre  même  pour  Vénus. 

110.  Le  phénomène  pour  Vénus  est  arrivé  en  1716  et  en  1750,  l’in- 
tervalle est  de  34  ans  ; mais  en  8 ans , Vénus  et  la  terre  reviennent 
exactement  à la  même  position , et  le  phénomène  devrait  reparaître  tous 
les  8 ans.  34  ans  font  quatre  périodes  et  ^ ; le  phénomène  a eu  lieu 
en  1794  ; nous  avons  de  1750  à 1794, 44  ans  ou  cinq  périodes  et  demie. 

Les  deux  valeurs  de  T donnent  pour  Vénus,  le  phénomène  deux 
fois  en  140  jours  ; je  ne  vois  pas  qu’on  l’observe  aussi  souvent 

On  pourrait  enfin  élever  quelques  doutes  sur  l'équation  fondamentale 
que  nous  avons  différentiée  à l’exemple  de  Halley. 

Si  ce  phénomène  ne  durait  pas  plusieurs  jours , on  pourrait  croire 
que  la  rotation  de  la  planète  sur  elle-même  peut  y influer;  mais  la  ro- 
tation étant  de  24*’,  cette  rotation  n’explique  rien.  L’état  de  l’atmosphère 
a sans  doute  une  très-grande  influence. 

Pour  les  planètes  supérieures,  il  n’est  pas  besoin  de  formules  ; quand 
elles  sont  en  opposition  , elles  sont  pleinement  éclairées  et  dans  leur  plus 
grande  proximité  à la  terre  ; elles  doivent  être  dans  leur  plus  grand  éclat, 
surtout  si  elles  sont  périhélies  et  la  terre  aphélie. 

111.  Terminons  cet  article  de  Mercure  par  la  table  des  passages  sur 
le  soleil,  que  j’ai  calculée  pour  trois  siècles. 
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PASSAGES  DE  MERCURE  SUR  LE  SOLEIL, 
calcules  pour  trois  siècles  # par  les  Tables  de  Lalande. 


Conjonction.  Tenus  moyen. 


1 novembre, 
a niai. 

4 novembre. 

5 mai. 

6 novembre. 


8 novembre, 
a novembre. 

3 mai. 

4 novembre, 
b'  mai. 


7 novembre, 
g novembre, 
a novembre. 


5 mai. 

7 novembre. 

8 mai. 

g novembre. 
1 1 novembre. 


4 novembre. 

6 mai. 

7 novembre, 
g mai. 

ro  novembre. 


7*46'  .3' 
21 .43.50 
1 .3q.  i5 
5.56.4a 
1 g . 36 . ao 


i3. i3. 10 
14. 3i .3c 
4.48.38 
D . 26 .48 

1 q . Sa .jd 


0.18.  7 
18.  6.  o 

17.4a.  o 

1 I .28. 
.ig. 


o.  0.43 
7.57.15 
8.  3.3g 
8.  1.X7 
ig.ag.34 


i8.53.  6 
6.47-5i 
13.46. 5g 
14.54.18 
6.36.a6 


Longitude 

géocentrique. 


7J‘  9*28'  ZÇ 
i.ia.25.35 
7.1a.  5.  6 


17.17.36 
io.36.3o 
i3.33.27 
•3.  7.5i 
16. 38.  5 


10.45.57 

18.20.46 

1 1 .33.50 
14.40.  o 

14.10.50 


16.47-20 
1 g. 20. 38 
12.40.49 
12.07.02 

15.48.  o 


i5.i3.4i 


.11.  3.36 
.20.26.41 
•i3.4g.45 


.13.40.48 
. 16.54.1 1 

.16.16.37 
.i8.5a.4a 
.13.  6.53 


.14.56.45 
.14.43.  8 
.18.  1.4.9 

■»7»9'9 

.19.54.44 


. i3.  g. 4» 
.16.  3.5o 
.i5.46.57 
■g-  9-  » 
.18.33.  g 


Milieu, 
tenu  vrai. 

Demi-durée 

8*a3'  38' 
33. l3.  8 
a.  4 • 9 

5. 33. a5 
19.44.  0 

l*3o'  l4" 
5.37.54 
a.33. s5 
3.  g. 34 
3.41.3c 

i3.i3.5t  / 

1.58.37 

i3. 11 . 17 

6 ! 48.^1 
13.17.45 

1.45.33 
3.48.  0 

3.38.44 

3.15.13 

0,36.47 

18.  6.10 
18.11.18 
11 .34.36 
#i  i ,38.5g 

3.36.30 
1 .48.  5 
i.58.i3 
3.57.  8 
3.4a. 18 

5.3o.3o 

33.55.10 

13.14.  0 

3a.55.3o 
18.37.  0 

3.39.30 

1.31.14 
1 ,3o.  0 
a . 1 5 . 55 
3. 53. aa 

16. 36. ig 
10.11.  4 

9 49  -53 
3.41 ■ 10 
16.44.30 

a.4a.37 

3.33.46 

o.36.4a 

0.37  33 

3 44- lc 

3.07.  0 
1.  2.21 
21.11 .3o 

l4.46.l8 

14. 3g. 34 

2.26.  g 
3.4*22 
•a. 43. 19 
3. l3.5a 
t .31 .37 

0.27.21 
8.91 .42 
7.42. 18 
i.5g.  3 
'9.39.34 

3-28.  2 
9. 33. 53 
3.22.33 

2.41 -33 

a.  o.a3 

19.37.41 
7-  4-34 

■TOM 

Bl-TPr®  1 

10.  8.53 
■4- aô.53 
6.45.4g 

a.3g.  9 

2.34.20 
a. 37. 36 
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MARS.  * 

tia.  Nous  avons  tu  que  les  orbites  de  Mercure  el  de  Venus  embras- 
saient le  soleil  qui  occupe  un  foyer  commun  de  leurs  orbiles  ; que  ce 
foyer  est  aussi  celui  de  l’ellipse,  que  très- vraisemblablement  la  terre  décrit 
•n  un  au  autour  du  soleil.  La  planète  que  nous  allons  considérer,  décrit 
une  courbe  qui  n’est  pas,  comme  les  deux  précédentes,  renfermée  dans 
l’ellipse  terrestre;  c'est  au  contraire  cette  ellipse  qui  est  renfermée  daus 
les  courbes  de  toutes  les  planètes  principales  qui  nous  restent  à passer 
en  revue. 

l.a  planète  qui  vient  après  la  terre , suivant  l’ordre  des  distances  , est 
celle  de  Mars.  Mars  n’a  point  un  diamètre  aussi  grand  que  celui  de 
Vénus  ; il  n’est  guères  que  de  9"  : sa  lumière  est  moins  éclatante  ; elle 
est  d’une  couleur  liraut  sur  le  rouge,  et  qui  le  fait  aisément  reconnaître; 
enfin  il  n’a  pas  de  phases  bien  sensibles,  ce  qui  est  déjà  un  indice  que 
sa  distance  au  soleil  doit  être  considérable. 

11 3.  En  effet,  l’expression  de  la  partie  éclairée  étant  ocT  cos*  •;  P,  P 
étant  l’angle  à la  planète;  si  cet  angle  est  petit,  cos*jP  différera  peu 
du  rayon;  ainsi  la  partie  éclairée,  visible  de  la  terre,  sera  presque  égale 
au  disque  entier.  L’angle  à la  terre  est  au  maximum,  quand  il  a son 

sinus  — p ; cet  angle  sera  donc  d’autant  plus  grand,  que  R le  sera  en 

comparaison  de  R'  : or  jamais  Mars  ne  nous  montre  moins  que  les  | de 
son  disque  ; ainsi  cos*^  P est  au  moins  0,8 , et  sin*;  P=  1 — cos*  ;P;  donc 
sin  tP  = v/°>a  — s‘n  26*  54'.  Ainsi  P est  toujours  au  moins  de  53*, 
et  |j7  — sin  53*,  et  R'  = ^33!—  Nous  verrons  que  la  distance  de 

Mars  est  véritablement  plus  grande.  Malgré  les  différences,  nous  pouvons 
diriger  nos  recherches  sur  le  même  plan,  et  observer  les  latitudes. 

114.  Ainsi  le  a3  juillet  1807,  on  aura  vu  Mars  dans  son  nœud  des- 
cendant; la  latitude  australe  aura  été  croissante  jusqu'au  16  décembre. 
Si  nous  prenions  l’intervalle  qui  est  de  i43  jours  pour  le  quart  de  la 
révolution,  nous  la  conclurions  de  58o  jours;  mais  ce  résultat  serait 
plus  que  suspect. 


5ao  ASTRONOMIE. 

Le  a 1 mai , Mars  était  dans  son  nœud  ascendant  ; l’intervalle  d'un  nœud 
à l’autre  était  de  3oai  qui  donneraient  Goa1  pour  la  révolution  entière. 

Le  7 mars  1809,  la  latitude  boréale  était  de  3’  49’  > le  8 juin  elle 
était  nulle , Mars  était  revenu  à son  nœud  descendant. 

Du  ar  juillet  1807  au  8 juin  1809,  il  y a 687  jours*,  par  plusieurs 
comparaisons  de  celle  espèce  , on  trouvera  G86.  aah  18'  19". 

Et  par  la  loi  de  Képler,  la  distance  moyenne  doit  être  de  i,5a3Gg, 
si  Mars  tourne  aulour  du  soleil  : or  c’est  au  moins  ce  jjue  nous  pouvons 
supposer  de  plus  raisonnable  pour  faciliter  nos  recherches. 

> i5.  Dans  cette  hypothèse,  l’angle  à Mars  entre  le  soleil  et  la  terre 
peut  aller  à 41*  l'>  dont  le  sinus  = —-g  . La  moitié  de  cet  angle 

est  20'  3o'  5o";  ainsi  Mars  nous  moutre  toujours  au  moins  0,877  de 
la  largeur  de  son  disque  ; la  partie  obscure  n’est  doue  que  0,1  a3  de  sa 
largeur,  ce  qui  n’est  pas  j : nous  ne  devons  donc  observer  que  des  phases 
presque  rondes. 

Soient  (fig.  1 14)  A l'aphélie  et  P le  périhélie  de  Mars , S le  soleil  ou  le 
foyer  de  l'ellipse,  RSU  la  ligne  des  nœuds.  Les  secteurs  QPU  et  R AU 
seront  entre  eux  comme  la  différence  est  83,  la  demie  4>-  La  ré- 
volution de  G87  jours  ne  donne  que  Si'  27"  de  mouvement  par  jour; 
en  30  jours,  Mars  décrit  io*  28'  55";  son  équation  doit  donc  être  au 
moins  de  10”  4;  elle  est  de  io*  41'- 

ii6.  On  voit  avec  quelle  facilité  la  simple  observation  du  passage 
par  les  nœuds  fait  trouver  des  valeurs  assez  approchées  de  la  révolution, 
de  la  distance,  du  mouvement  moyen,  de  l équatiou.  On  entrevoit  même 
ici  que  la  ligne  des  nœuds  doit  faire  un  angle  presque  droit  avec  celle 
des  apsides  ; et  l’on  voit  assez  clairement  que  Mars  doit  être  aphélie 
quand  il  est  vers  la  limite  boréale  de  latitude,  et  périhélie  quand  il  est 
vers  la  limite  australe. 

j 17.  Celte  manière  si  facile  d’ébaucher  l’orbite  d’une  planèle  n’est  nulle 
part  indiquée  par  Lalande,  et  je  11e  l’ai  vue  dans  aucun  auteur,  ce  qui 
vient  probablement  de  ce  que  nous  avons  reçu  des  anciens  ces  premières 
ébauches  de  toutes  les  planètes,  et  qu’on  n’csl  pas  remonté  à la  recherche 
des  moyens  dont  ils  auraient  pu  se  servir;  celui-là  n’est  pas  non  plus 
indiqué  par  Ptolémce. 
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11 8.  Nous  pouvons  remarquer  une  différence  très-sensible  entre 
l’orbite  de  Mars  et  celle  de  Vénus  et  de  Mercure. 

Mercure  ne  s’éloignait  jamais  du  soleil  que  de  17  à a8*  ; Vénus,  de 
4â  à 47°;  Mars,  dont  l'orbite  enveloppe  la  terre,  peut  avoir  toutes  les 
élongations  imaginables,  depuis  o jusqu’à  5Go*. 

La  terre  étant  en  T (fig.  1 15) , Mars  peut  être  en  M à »8o“  du  soleil  ; 
il  peut  paraître  en  m sur  la  même  ligne  que  le  soleil  ; alors,  à la  vérité, 
il  sera  invisible  , mais  il  sera  vu  en  p ou  en  n à quelque  distance  de 
la  conjonction  supérieure.  Son  diamètre  en  M sera  très-brillant  et  plus 
grand  qu’en  aucune  autre  circonstance  ; en  p ou  en  n , il  sera  très- 
petit  ; et  comme  les  diamètres  sont  en  raison  inverse  des  distances , on 
pourrait,  par  la  mesure  de  ces  diamètres,  trouver  le  rapport  des  dis- 
tances , si  le  diamètre  n'était  pas  si  petit. 

119.  Si  la  distance  SM  = x,5a  , la  distance  ST  étant  = 1 , la  distance 
TM  sera  o,5a,  et  la  distance  Tm=a,-'a,  T«  sera  a,5o  environ.  L'ob- 
servation des  diamètres  prouverait  seule  que  l’orbite  de  Mars  embrasse 
le  soleil;  ainsi  nous  resterons  persuadés  que  Mercure  est  à 0,387  du 
soleil , Vénus  à 0,723,  la  terre  à 1 ,o , et  Mars  à i,5a. 

Toutes  ces  planètes  observent  la  loi  de  Képler  : cet  arrangement  porte 
tous  les  caractères  de  la  vérité,  simplicité,  uniformité,  liaison. 

Ainsi,  comme  les  phénomènes  s’expliquent  également  dans  l’hypothèse 
de  Copernic  et  dans  celle  de  Tycho , nous  suivrons  plus  ordinairement 
la  première  dans  toutes  nos  recherches  , jusqu’à  ce  que  nous  ayons  trouvé 
quelque  raison  plus  déterminante. 

120.  On  appelle  planète  inférieure  et  planète  supérieure  l’une  par  rap- 
port à l’autre , celle  dont  l’orbite  est  renfermée  par  l’orbite  de  l’autre , 
ou  la  renferme.  Ainsi  Mercure  est  inférieur  pour  Vénus,  la  terre  et 
les  autres  planètes;  Vénus  est  supérieure  pour  Mercure , inférieure  pour 
la  terre  et  toutes  les  autres  planètes;  la  terre  est  supérieure  pour  Mer- 
cure et  Vénus  inférieure  pour  le  reste;  Mars  est  supérieur  pour  Mer- 
cure, Vénus  et  la  terre,  et  inférieure  pour  toutes  les  planètes  qui  peu- 
vent se  trouver  plus  éloignées  du  soleil. 

121.  Mercure  dans  ses  conjonctions  inférieures,  étant  éloigné  du 
soleil  de  0,387  et  de  la  terre  de  0,61 3,  sa  parallaxe  doit  donc  être  plus 
grande  que  celle  du  soleil  dans  la  raison  de  10  à 6;  la  parallaxe  rela- 
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tive  étant  10  — G = 4»  P^u3  faible  d’an  tiers  que  la  parallaxe  du  soleil  : 
peu  propre,  par  conséquent,  à déterminer  cette  parallaxe. 

Vénus  dans  ses  conjonctions  inférieures  est  à 0,73  du  soleil  et  0,28 
de  la  terre;  la  parallaxe  doit  être  à celle  du  soleil  dans  la  raison  de  100 
à 28,  ou  de  a5,7 ; la  différence  de  parallaxe  est  à la  parallaxe  absolue 
::  72  ; 28  ::  18  : 7 très-favorable  pour  déterminer  la  parallaxe  du 
soleil. 

132.  Mars  dans  ses  oppositions  est  à i5a  de  distance  du  soleil  et  0,5» 
de  la  terre;  alors  la  parallaxe  est  à celle  du  soleil  i5a  : 52;  la  dif- 
férence est  comme  100,  ainsi  la  parallaxe  relative  dans  les  oppositions, 
de  Mars  est  à peu  près  égale  b la  parallaxe  du  soleil. 

Les  oppositions  de  Mars  sont  donc,  après  les  passages  de  Vénns,  les 
observations  les  plus  favorables  pour  déterminer  la  parallaxe  du  soleil  ; 
en  effet,  par  ccs  observations,  Cassini,  et  depuis  La  Caille  avaient 
trouvé  que  la  parallaxe  du  soleil  devait  être  de  9 b 10". 

ia5.  On  appelle  opposition  d'une  planète  supérieure  l’instant  où  la 
longitude  géocentrique  diffère  de  180*  de  la  longitude  du  soleil. 

Les  oppositions  ne  peuvent  avoir  lieu  que  pour  les  planètes  dont 
l’orbite  embrasse  celle  de  la  terre;  les  planètes  inférieures  ont  des  con- 
jonctions inférieures  et  supérieures. 

Les  planètes  supérieures  ont  des  conjonctions  supérieures  qu’on 
appelle  simplement  conjonctions  et  des  oppositions. 

Les  anciens  ne  se  servaient  pas  de  ce  mot  opposition  ; ils  disaient 
que  Mars  était  acronyque,  c’est-à-dire  qu’il  élevait  et  se  couchait  aux 
extrémités  de  la  nuit.  En  effet,  comme  il  est  alors  b 180°  du  soleil, 
il  passe  au  méridien  à minuit,  et  il  se  lève  à peu  près  à l’heure  où  le 
soleil  se  couche,  et  se  couche  b l’heure  où  le  soleil  se  lève.  Cela  même 
aurait  lieu  exactement  si  le  soleil  et  la  planète  se  mouvaient  dans  l’équa- 
teur; s’il  y a quelque  différence,  elle  tient  uniquement  b la  déclinaison. 

134.  Les  conjonctions  des  planètes  supérieures  ne  peuvent  s’observer, 
et  il  est  difficile  de  les  conclure  avec  exactitude,  on  est  trop  iong-tems 
sans  les  voir  ; mais  leurs  oppositions  s’observent  avec  la  plus  grande  faci- 
lité, puisqu'elles  arrivent  quand  elles  passent  au  méridien  très-près  de 
minuit. 

Les  oppositions  auraient  lieu  quand  elles  passent  à minuit,  si  les  deux 
astres  étaient  dans  l’équateur;  la  différence  ne  peut  venir  que  de  la 
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réduction  de  l’écliptique  à l'équateur;  la  plus  grande  différence  a lieu 
à 45*  des  équinoxes;  elle  est  nulle  si  l’opposition  sc  fait  dans  les  points 
équinoxiaux  ou  solsticiaux,  parce  qu’alors  la  réduction  est  nulle. 

:a5.  Les  oppositions  donnent  immédiatement  des  longitudes  géo- 
centriques;  le  lieu  de  la  planète  dans  l’écliptique  est  le  même,  vu  du 
soleil  ou  de  la  terre  ; c’est  ce  qui  rend  ces  observations  préférables  à 
toutes  les  autres;  car  dans  les  autres  positions,  pour  réduire  une  lon- 
gitude géocenlrique  à une  longitude  héliocentrique,  on  a besoin  de 
connaître  parfaitement  les  rayons  vecteurs  de  la  terre  et  de  la  planète. 

ia6.  Toutes  les  formules  données  pour  convertir  un  lieu  héliocen- 
trique en  géocenlrique,  ou  réciproquement,  servent  également  pour  les 
planètes  supérieures;  toute  la  différence  est  que  pour  une  planète  infé- 
rieure r<R,  cl  pour  les  supérieures  r ou  R'>R.  Ces  formules 
donnent  en  général  les  angles  à deux  planètes  qui  circulent  autour  du 
soleil  aux  distances  R et  r ou  V et  v.  Supposez  en  outre  l’angle  S au 
soleil , vous  en  conclurez  le  pins  petit  des  deux  angles,  qui  sera  l'élon- 
gation de  la  planète  inférieure  vue  de  la  supérieure.  Le  grand  angle 
sera  l’élongation  de  la  planète  supérieure  vue  de  la  planète  inférieure 

Un  observateur  placé  sur  la  terre  attribue  au  soleil  le  mouvement 
de  la  terre;  un  observateur  placé  dans  Mercure  attribuerait  au  soleil 
le  mouvement  de  Mercure,  et  ainsi  des  autres.  Pour  tous  ces  obser- 
vateurs la  longitude  apparente  du  soleil  est  i8o”-f-Ie  lieu  vrai  de  la 
planète.  Tous  ces  observateurs  rapporteraient  les  mouvemens  des  autres 
planètes  au  plan  de  leur  propre  orbite;  dans  tous  les  cas,  l'angle  au 
soleil  est  toujours  la  différence  héliocentrique  de  longitude  entre  l’ob- 
servateur et  la  planète  dont  il  calcule  le  lieu  apparent.  La  longitude 
plané licen trique  de  la  terre  = 180“  + lougitude  géocenlrique  de  la 
plauete,  la  latitude  delà  terre  = — lalalitude  géocenlrique  delà  planète. 

Si  \ énus  est  au-dessus  de  l'orbite  de  la  terre,  la  terre  sera  au-dessous 
de  1 orbite  de  Vénus,  et  réciproquement;  les  latitudes  sont  égales,  mais 
changent  de  signe  et  de  dénomination,  la  latitude  boréale  pour  l’une  est 
australe  pour  l'autre. 

127.  Nous  avons  vu  que  les  planètes  de  Mercure  et  de  Vénus,  ai- 
rectes  le  plus  souvent,  étaient  rétrogrades  dans  leurs  conjonctions  infé- 
rieures; la  terre  allant  de  T en  E et  Vénus  de  V en  e (lîg.  116),  mai? 
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plus  lentement,  Vénus  doit  paraître  aller  en  sens  contraire  du  soleil 
qui  parait  aller  de  S en  O ; il  en  est  de  même  de  Mercure. 

Soit  V la  terre  et  T Mars  en  opposition  ; longitude  de  Mars  = 
O -j- 180“.  Soit  Ve  le  mouvement  diurne  de  la  terre,  TE  celui  de  Mars. 
I.e  lendemain  de  l’opposition,  la  terre  verra  Mars  sur  le  rayon  VE»)} 
la  longitude  de  Mars  sera  O'-f-  Sem  = Q -f-  rlQ  -j-  180”  — pem  = O ■+■ 
180”  -f-  eSV  — p cm  =0-4-  180”  — ( pem  — eSV )-  La  longitude  de  Mars 
sera  diminuée  et  Mars  aura  rétrograde,  si  pem  > eSV  ; or  c’est  ce  qui 
est  évident,  car  sin  pem  : sincSV  ::  S/n  : me}  Sm  > me  ; donc  sin  pem 
> siu  eSV  ; donc  pem  < eSV. 

ia8.  Entre  le  mouvement  direct  et  rétrograde,  on  conçoit  un  moment 
ou  le  mouvement  a dû  être  nul,  c'est  ce  qu’on  appelle  station.  Dans  le 
système  de  Copernic , les  stations  sont  une  conséquence  mathématique 
des  divers  mouvemens  ; elles  n'offrent  ni  difiicullé,  ni  intérêt:  personne 
ne  s'en  occupe  aujourd’hui;  elles  faisaient  un  des  points  les  plus  diffi- 
ciles et  des  plus  imporlans  pour  ceux  des  anciens  astronomes  qui  vou- 
laient que  la  terre  fût  le  centre  de  tous  les  mouvemens  planétaires.  Nous 
y reviendrons  quand  nous  connaîtrons  toutes  les  planètes. 

1 aq.  Nous  n’avotis  encore  rien  dit  de  la  maniéré  de  déterminer  les 
noeuds,  ni  les  apsides,  ni  l’inclinaison  de  Mars;  mais  il  ny  a à cet 
égard  aucune  différence  entre  les  planètes;  ainsi  nous  suivrons  tous  les 
mêmes  procédés  que  pour  Mercure  et  Vénus. 

Les  mêmes  méthodes  serviront  à rectifier  tous  les  élémens  de  1 orbite, 
quand  on  les  aura  passablement  déterminés,  l’un  après  1 autre,  par  les 
méthodes  particulières  que  nous  avons  données. 

Celte  remarque  s’applique  également  à toutes  les  planètes  sans  exception. 

JUPITER. 

i3o.  Après  Mars,  en  suivant  l’ordre  des  planètes  anciennement  con- 
nues, vient  Jupiter  la  plus  importante  de  tout  le  système  solaire,  et 
par  Sa  masse,  et  par  l’utilité  que  nous  relirons  de  ses  quatre  lunes. 
Sa  période  est  beaucoup  plus  longue,  mais  cette  planète  est  si  belle 
quelle  a été  observée  plus  qu’aucune  autre,  et  le  nombre  des  bonnes 
observations  compensera  la  leuteur  du  mouvement. 
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Nous  suivrons  toujours  la  même  marche  en  observant  d'abord  tous 
les  passages  par  les  nœuds. 


Vers  le  i5  octobre,  ou  en  1794“  Jupiter  était  dans  son 

nœud  descendant. 

Le  18  mai  1800 1800  i38  il  était  dans  le  nœud 

ascendant. 

Ainsi  la  dcmi-révolut.  est  d’environ  — 5 318  = ao43h 

Et  la  révolution  entière  de 4°$6 

Passage  de  ip  au  nœud  ascendant  i8o6"‘  a'içf 
au  nœud  descendant  1794  286 

Ou  a donc  la  révolution  entière  de 11  5i8  =4333'  environ. 


La  différence  entre  les  deux  moitiés  est  de  348  jours;  le  j est  6a  jours; 
Or  en  63  jours  Jupiter  décrit  5°  4 > telle  est  c*  doit  être  pour  le  moins 
l'équation  du  centre;  elle  est  en  effet  de  5°  53’. 

On  voit  en  outre  que  Jupiter  au  teins  de  sa  plus  grande  équation  doit 
être  près  de  son  nœud  ; et  en  effet  le  nœud  et  l'aphélie  diffèrent  h très- 
peu  près  de  a-. 

La  révolution  donne  pour  la  distance  moyenne  5,aoa8  environ  ; on 
perfectionnera  ces  élémens  par  les  méthodes  plusieurs  fois  indiquées  ; 
on  cherchera  l'inclinaison  par  les  conjonctions  à grande  latitude,  et 
par  les  passages  du  soleil  par  le  nœud,  on  la  trouvera  de  i*  19'. 


i3i.  Ces  méthodes  pouvaient  suffire  jusqu’à  un  certain  point  pour 
Mercure  et  même  pour  Mars,  dont  les  perturbations  ne  sont  pas  sen- 
sibles; mais  il  n'en  est  pas  de  même  de  Jupiter,  dont  aucune  orbite 
purement  elliptique  ne  peut  représenter  le  cours  à dix  minutes  près. 

On  peut  jusqu'à  un  certain  point  trouver  les  perturbations  par  les 
observations,  ainsi  que  nous  l’avons  pratiqué  pour  la  lune. 

Nous  avons  vu  à cette  occasion,  que  si  la  pesanteur  est  universelle,' 
comme  plus  d'une  raison  nous  porte  à le  croire,  chaque  planète  P est 
troublée  par  chacune  des  autres  planètes  P',  d’une  manière  qui  produit 
une  équation  de  la  forme 

a sin(P  — P')  i sïna(P  — P')-»-  c sin  3(P  — P')  + etc. 
Chaque  planète  aura  donc  autant  d’inégalités  de  ce  genre,  qu’il  y aura 
autour  d’elle  de  planètes  assez  voisines  pour  la  déranger  d’une  manière 
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sensible;  niais  les  planètes  qui  sont  au-dessous  de  Jupiter  sont  trop 
petites  et  trop  éloignées  pour  expliquer  les  inégalités  qui  affectent  Jupi- 
ter. Nous  sommes  obligés  de  ditférer  cette  recherche  jusqu’à  ce  que 
nous  connaissions  tout  le  système  planétaire. 

i5a.  Il  nous  reste  cependant  à dire  que  le  diamètre  de  Jupiter  est 
de  57 " dans  les  moyennes  distances,  il  serait  de  5'  17"  s’il  était  vu  à 
la  distance  où  nous  voyons  le  soleil;  que  son  disque  est  ordinairement 
traversé  de  deux  bandes,  quelquefois  de  trois  et  davantage  ; que  ces 
bandes  ont  une  position  constante,  qu’elles  ressemblent  à de  longs 
nuages;  que  le  diamètre  parallèles  l’écliptique  est  au  diamètre  dans  le 
sens  de  la  latitude  ::  i5  î 14  à peu  près,  ensorte  que  Jupiter  dans  les 
lunettes,  parait  un  globe  sensiblement  aplati. 

Scs  phases  sont  encore  moins  sensibles  que  celles  de  Mars.  Jupiter, 
comme  Mars,  peut  être  observé  à toutes  les  distances  angulaires  du 
soleil  ; il  est  planète  supérieure  pour  toutes  celles  dont  nous  avons  déjà 
parlé. 

1 33.  Sa  parallaxe  annuelle,  ou  l’angle  à Jupiter  entre  la  terre  et  le 
soleil  est  de  près  de  1 a*  ; car  pour  les  distances  moyennes  g — = sin  1 1 *. 

11  ne  voit  donc  jamais  la  terre  à plus  de  11  ou  1 a“  du  soleil;  pour  un 
habitant  de  Jupiter  les  digressions  de  la  terre  ne  sont  que  de  11  à la”; 
celles  de  Mars  de  17’  a';  celles  de  Vénus  de  8“;  celles  de  Mercure  de 
4*  16'.  Ainsi  un  habitant  de  Jupiter  ignore  probablement  l'existence 
de  Mercure  qui  doit  toujours  être  plongé  dans  les  rayons  du  soleil  et 
qui  à une  distance  cinq  fois  plus  grande  que  Mercure  n'csl  de  la 
terre  dans  son  plus  grand  éclat,  doit  être  bien  difficile  à voir. 

134.  11  se  pourrait  donc  que  quelqu’autre  planète  inférieure  à Mer- 
cure nous  échappât  par  une  raison  semblable,  nous  n'aurions  pour 
l’apercevoir  que  les  passages  sur  le  soleil,  mais  ces  passages  pourraient 
n’ètre  pas  saisis;  cependant  on  a tant  observé  les  taches  du  soleil,  que 
si  quelque  petite  planète  eût  passé  sur  le  disque,  il  est  probable  qu’elle 
eut  été  observée.  Jupiter  doit  voir  le  soleil  sous  un  angle  de  5 à G*' 
au  plus. 


J3icjitizcïTby  < 
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SATURNE. 

i55.  Saturne  qui  vient  après  Jupiter  dans  l’ordre  de*  distances,  est 
nne  planète  très-visible  ; son  diamètre  est  considérable,  d'une  lumière 
beaucoup  plus  terne  que  celle  de  Jupiter;  son  disque  est  entouré  d’un 
anneau  dont  nous  parlerons  dans  un  article  particulier;  le  diamètre  est 
de  1 8"  et  l'anneau  de  43"  à la  moyenne  distance;  à la  distance  du  soleil 
à la  terre,  il  serait  de  a'  57"  et  l’anneau  de  6'  48".  Je  place  ici  ces 
notices  pour  ne  pas  y revenir;  car  on  ne  peut  faire  ces  réductions  sans 
connaître  les  distances. 

13 6.  Le  mouvement  de  Saturne  est  extrêmement  lent;  il  était  dans 
son  nœud  ascendant  le  18  juillet  1769,0060....  1769'"  19^ 

Il  était  revenu  au  même  nœud  le  20  décem.  1798..  1798  355 

et  à cause  des  7 bissextiles  la  révolution  est  de .. . 29  169*=  10754. 

Dans  le  fait  elle  est  de  10749  jours  environ,  mais  nous  n’avons  pris 
qu’à  peu  près  le  passage  par  le  nœud. 

Si  l’on  comparait  les  intervalles  d’un  nœud  à l’autre,  l’on  n'y  trouverait 
presque  pas  de  différence,  ce  qui  prouve  que  la  ligne  des  apsides  et 
celle  des  nœuds  coïncident  à peu  près.  Ainsi  nous  manquons  du  moyen 
qui  nous  a donné  sans  calcul  l’équation  de  Jupiter  et  celle  de  Mars, 
pour  lesquels  la  ligne  des  nœuds  coupait  le  grand  axe  à angles  droits; 
nous  aurons  du  moins  la  distance  = 9,5497a. 

137.  Il  ne  nous  reste  donc  pour  déterminer  l’excentricité  et  le  lieu 
de  l’apbélie  que  la  méthode  exposée  ci-dessus  (n°  45),  qui  détermine 
à la  fois  l’excentricité  et  le  lieu  de  l’aphélie  par  trois  observations  placées, 
l’une  vers  les  apsides , et  les  deux  autres  vers  les  moyennes  distances. 

Or,  ici  nous  savons  que  les  apsides  coïncident  avec  les  nœuds , les 
moyennes  distances  en  sont  à 90*.  Ainsi,  en  prenant  une  observation 
dans  le  nœud  et  deux  vers  les  limites  boréale  et  australe , nous  pour- 
rons déterminer  nos  inconnues  avec  précision , et  nous  trouverons 
encore  cet  avantage  , que  dans  le  nœud  et  la  limite,  la  réduction  à 
l'écliptique  est  nulle,  et  que  nous  pourrons  nous  passer  de  l’inclinaison. 

138.  Mais  il  sera  difficile  de  trouver  des  oppositions  de  Saturne  exac- 
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tement  dans  lu  nœud  et  exactement  à la  limite,  nous  prendrons  les 
oppositions  les  plus  voisines;  la  latitude  sera  grande  dans  les  moyenne» 
distances,  et  la  réduction  assez  petite  pour  se  négliger  dans  une  pre- 
mière approximation. 

Avec  l'aphélie  et  l’excentricité  à peu  près  connue,  nous  chercherons 
la  latitude  héiiocentrique  par  l’observation  vers  les  limites,  et  nous  en 
conclurons  l’inclinaison. 

Avec  l’inclinaison  suffisamment  connue,  nous  chercherons  le  lieu  du 
nœud  par  les  deux  oppositions  dans  lesquelles  les  latitudes  étaient  petites , 
ainsi  nous  rectifierons  les  élémens  les  uns  après  les  autres,  et  put» 
tous  ensemble  par  les  méthodes  connues, 

189.  Cette  méthode  si  générale  est  la  plus  simple  qui  se  puisse  ima- 
giner. Par  des  méthodes  plus  analytiques  on  arriverait  à des  formules 
très-compliquées  et  qui  ne  deviendraient  maniables  qu 'autant  qu'on  y 
négligerait  des  quantités  beaucoup  plus  fortes  que  celles  qui  sont  omises 
dans  nos  méthodes  : il  est  donc  inutile  de  chercher  d’autres  moyens, 
et  même  aujourd’hui  ces  moyens  sont  presque  superflus. 

140.  L'équation  de  Saturne  est  de  6°  a3';  son  inclinaison  de  3°  3o'; 
la  distance  9,5497a  trouvée  par  les  passages  au  même  nœud,  prouve  que 
Saturne  est  dix  fois  plus  loin  du  soleil  que  la  terre;  qu’il  doit  voir  le 
diamètre  du  soleil  de  3'  j environ;  que  pour  un  habitant  de  Saturne  les 
plus  grandes  digressions,  sont  comme  il  suit  : 

5...,  a*  19' 

$....  4. ai 

& ....  6.  1 

o» 9. 11 

Tf 35.  3 

Ainsi  un  habitant  de  Saturne  ne  doit  guère  connaître  que  Mars  et 
Jupiter,  encore  comme  Mars  est  petit,  paraltrail-il  difficile  à deviner? 

141.  Nous  avons  donc  jusqu’ici  six  planètes  en  comptant  la  terre, 
qui  circulent  autour  du  soleil  dans  des  ellipses  plus  ou  moins  excen- 
triques, à des  distances  plus  ou  moius  grandes,  ces  distances  moyennes 
•ont 
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Dût. 

moyennes. 

Différences. 

. 0.3871 

0.35 62 

. 0.7333 

0.2767 

. 1 . OOOO 

0.5237 

o'-- 

. i.5a37 

3.6791 

v-. 

. 5.2038 

4 . 3360 

r> 

. 9.5388 

Tenu  des  réeol.  syd. 
88 
225 
365 
687 
433o 
10759 


521) 

Différences. 

,37 

140 

322 

3643 

6429 


O11  ne  voit  pas  de  loi  bien  apparente  dans  les  différences  premières 
de  ces  distances;  on  voit  surtout  de  Mars  à Jupiter  un  saut  brusque 
qui  avait  fait  soupçonner  à Kepler  qu’il  pourrait  bien  y avoir  une  petite 
planète  entre  Mars  et  Jupiter.  On  s’est  beaucoup  occupé  de  cette  idée 
qui  paraissait  pourtant  uu  peu  chimérique,  et  qui  nonobstant  a été 
vériliéc  de  nos  jours. 


142-  A présent  que  nous  avons  sous  les  yeux  les  distances  des  pla- 
nètes, nous  pouvons  nous  demander  ce  qu’il  y a de  plus  naturel,  de 
faire  circuler  la  terre  autour  du  soleil  comme  Jupiter  et  Saturne  qui 
sçnl  beaucoup  plusg  ros,  ou  de  faire  avec  Tycho,  circuler  le  soleil  avec 
toutes  les  planètes  autour  de  la  terre  qui  se  trouve  fort  près  de  lui  ? 
la  réponse  u’est  pas  difficile. 


i43.  Nous  avons  dit  que  Jupiter  a des  inégalités  non-elliptiques; 
Saturne  en  a de  plus  fortes.  Les  erreurs  des  tables  de  Halley  allaient 
à 22'.  Lalande  trouva  qu’il  n’était  pas  possible  de  les  corriger  dans  un 
point,  sans  les  voir  reparaître  dans  un  autre.  Désespérant  de  faire  des 
tables  qui  fussent  également  bonnes  eu  tout  tems , il  abandonna  les 
anciennes  observations  pour  avoir  des  tables  plus  conformes  au  ciel  pour 
le  moment  où  il  calculait;  Mallet  de  Genève  n’avait  pas  été  plus  lieu- 
reux.  Jeaurat,  avec  une  excentricité  variable  , avait  échoué  dans  scs 
recherches  sur  Jupiter;  des  équations  séculaires  , telles  que  celles  qui 
étaient  empiriquement  adoptées  pour  la  lune,  étaient  même  insuffisantes. 
Euler  et  Mayer  avaient  essayé  de  déterminer  théoriquement  les  inéga- 
lités, mais  sans  succès.  Deux  fois  l'Académie  des  Sciences  proposa  celte 
a.  67 
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question  aux  recherches  des  géomètres . Euler  et  Lagrange  remportèrent 
les  prix  pour  les  belles  méthodes  analytiques  qu’ils  envoyèrent  à l’Aca- 
démie ; mais  la  question  était  intacte  et  pour  le  coup  désespérée.  On 
voyait  clairement  que  les  inégalités  ne  pouvaient  provenir  que  des 
attractions  réciproques  de  ces  planètes;  mais  les  calculs  déduits  des  masses 
des  distances  et  des  mouvemens  des  deux  planètes  deviennent  si  longs  qu’on, 
perd  patience , nous  dit  Lambert;  ces  raisons  l'engagèrent  à déterminer 
par  les  observations  les  cocfliciens  de  ces  inégalités  singulières.  Les 
argumens  qu'il  leur  donna  sont  des  combinaisons  du  genre  de  celles 
dont  nous  avons  parlé  à l'occasion  de  la  lune  ; en  effet  ses  équations 
pour  Saturne  sont 

— i',6  sioCCÇ— h)— (b— aphél.)]—  7',o «n afOP — 'fi ) — ( Tj  — aphél.] 

-f  B' ,3  ïin  [>(•£ — b) — CK — aphél)] — a8',0  5inajj>(K — b) — (K — aphé)]  (évection) 

— ifl',7  sin  QK — aphél.) — (K — b)] — o',7»in(b— aphél.)— o,5 sin(K— b)  (var.) 
•+■  o',5  sin  KK  — b)+Cb_’ aphél.)] 

Ses  équations  pour  Jupiter  sont 

— i',a5sin(K — b) — 3',osina(K — b)  (variation)  — i'«in(K — aphél.) 

— i ' , 8 «in  [a(K — b) — (K — aphélie)]  évection+o' , 5 «in  [(K — b )+(  b — aphél.)] 
i',  3 sin [a(K  — b) — (b  — aphélie)]  évection. 

Ensorle  que  l’auteur  donne  à Saturne  une  évection,  une  variation,' 
une  équation  annuelle,  ou  anomalislique ; à Jupiter  deux  évections, unë 
équation  anomalislique. 

11  n'a  donc  fait  que  transporter  à Jupiter  et  Saturne  ce  que  l’obser- 
vation avait  donné  pour  la  lune  ; car  il  ajoute  aussi  à chacune  des  deux 
théories  une  équation  séculaire  proportionnelle  au  carré  des  tems. 

i44-  Ces  corrections  empiriques  représentaient  à moins  de  a'  presque 
tontes  les  oppositions  observées  jusqu’alors.  Une  erreur  allait  à 3’,  et 
une  seule  à 4’-  On  pourrait  en  rejeter  la  plus  grande  partie  sur  les 
observations  mêmes;  mais  Lambert  annonçait  que  son  équation  séculaire 
ne  suffirait  pas  toujours,  qu’il  y entrevoyait  des  variations  périodiques, 
dont  il  faudrait  une  longue  suite  d’années  pour  découvrir  la  loi. 

J 4'»-  M.  Laplace  traita  le  problème  analytiquement  et  avec  plus  de 
profondeur.  Dans  la  recherche  des  inégalités,  on  n’avait  employé  que 
les  premières  puissances  des  excentricités;  il  poussa  le  développement 
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jusqu’aux  quatrièmes  puissances  ; ainsi  outre  l'équation  que  j’appelle 
variation,  et  qui  dépend  de  (■£  — fr),  il  fait  usage  des  argumens... 

(afi-Tp).  (î)-aV).  (4Ü-3T?).  (3T£-5T>),  (3I>-?),  C4¥-5T>),  (*V~4Wi 

mais  ce  qu’il  y eut  de  plus  remarquable  et  qui  démontra  le  soupçon 
de  Lambert,  il  trouva  une  équation  (5  — aç)  qui  peut  ajouter  20'  49"', 5 
au  mouvement  de  Jupiter,  et  retrancher  48*  44”  du  mouvement  de 
Saturne,  et  qui  lui  sert  à expliquer  de  la  manière  la  plus  heureuse  cette 
accélération  qu’on  avait  remarquée  dans  les  mouvemens  de  Jupiter  et 
le  retardement  qui  était  encore  plus  frappant  dans  le  mouvement  de 
Saturne.  La  période  de  celte  équation  est  de  918  ans;  par  un  hasard 
singulier,  elle  était  nulle  au  lems  de  Tycho;  elle  était  au  contraire  à son 
maximum  vers  la  fin  du  dix-huitième  siècle  : de  là  venaient  les  diffé- 
rences de  mouvement  moyen  entre  les  astronomes  qui  avaient  employé 
des  intervalles  différons  pour  le  déterminer. 

146.  Avec  ces  nouvelles  équations,  la  plus  forte  erreur  était  de  i'54" 
pour  Saturne.  Je  fis  remarquer  à M.  Laplace  que  les  observations  de 
Tycho  et  d’Hévélius  n’étaient  pas  sures  à 2 et  5'  près;  que  celles  de 
Damstéed  même  pouvaient  avoir  des  erreurs  d’une  minute,  parce  qu’on 
ignorait  de  son  lems  l’aberration  et  la  nutation  ; j’offris  de  recommencer 
suivant  les  méthodes  modernes,  le  calcul  de  toutes  les  oppositions 
observées  depuis  Tycho  jusqu'à  nous.  Je  formai  pour  chacune  d’elles 
une  équation  de  condition,  d’où  je  tirai  les  élémens  sur  lesquels  sont 
construites  mes  tables  de  Jupiter  et  de  Saturne.  Je  vis  que  les  opposi- 
tions de  Tycho  et  d’Hévélius  ne  pouvaient  que  nuire  à l’exactitude  des 
résultats.  Je  fus  même  tenté  d’abandonner  celles  de  Flamstéed  et  de 
Halley,  et  de  me  borner  à celles  qui  ont  été  observées  par  La  Caille, 
Bradlcy  et  Mashelyne  ; mais  par  ce  retranchement,  le  nombre  de  mes 
équations  était  trop  diminué.  Je  fis  cependant  l’élimination  de  deux 
manières  ; et  comme  les  deux  systèmes  d’elémens  différaient  assez,  peu , 
je  m’en  tins  au  résultat  moyen  dont  les  erreurs  ne  passaient  guères  une 
demi-minute  dans  les  observations  un  peu  douteuses  , et  n'offraient 
aucune  erreur  avérée  qui  passât  3 de  minute.  J’avais  disposé  mon  travail 
pour  qu’on  put  le  reprendre,  en  supprimant  les  oppositions  antérieures 
à 1750,  et  en  y ajoutant  celles  qu’on  aurait  observées  depuis  «787;  c’est 
ce  qu’a  fait  M.  Bouvard.  M.  Laplace  a ajouté  quelques  petites  équatious  ; 
il  a lait  quelques  petits  changemens  à la  masse  de  Saturne , elles  erreurs 
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des  dernières  labiés  ne  passent  pas  ^ de  minute  : c’est  à peu  près  tout 
ec  qu’on  peut  espérer;  car  il  est  difficile  de  répondre  de  quelques  secondes 
dans  les  meilleures  observations.  Les  erreurs  en  quadrature  ne  sont  pas 
plus  fortes  que  dans  les  oppositions  ; ainsi  l'excentricité  , la  distance 
moyenne  et  les  perturbations  paraissent  aujourd’hui  counues  avec  toute 
l’exactitude  qu’on  peut  désirer. 

U R A N U S. 

147.  Les  planètes  dont  nous  venons  de  parler,  étaient  les  seules  que 
l’on  connût;  on  était  bien  loin  de  soupçonner  qu'il  en  existât  d'autres, 
lorsqu’en  1781  , M.  Herschcl,  en  faisant  une  revue  attentive  de  tout  le 
ciel  étoilé,  aperçut  aux  pieds  des  Gémeaux  un  petit  astre  d'une  lumière 
pareille  à celle  de  Jupiter,  quoique  beaucoup  plus  faible:  la  force  de 
son  télescope  lui  permit  de  distinguer  un  petit  disque  bien  arrondi  : 
ayant  observé  le  nouvel  astre  plusieurs  jours  de  suite  , il  s’apperçut  qu’il 
avait  changé  de  place  parmi  les  petites  étoiles  dont  il  le  voyait  environné. 

11  fit  part  de  sa  découverte  à M.  Maskelyne,  en  l'annonçant  comme 
celle  d'une  petite  comète  sans  nébulosité  et  sans  queue;  il  ne  lui  viut 
pas  même  à l’esprit  que  ce  pouvait  être  une  planète. 

M.  Maskelyne  communiqua  la  nouvelle  à M.  Messier,  et  les  astro- 
nomes de  Paris  s’occupèrent  à observer  l’astre  et  à chercher  son  orbite 
parabolique,  car  on  le  regardait  comme  une  comète  extraordinaire. 

Mais  la  même  parabole  ne  pouvait  long-tcms  satisfaire  aux  observa- 
tions. Le  président  Saron  imagina  de  supposer  l’orbite  circulaire , et 
il  trouva  que  le  rayon  du  cercle  devait  être  au  moins  de  douze  fois 
la  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre  : on  fut  successivement  oblige 
d’alonger  encore  ce  rayon;  enfin  on  calcula  une  ellipse  par  la  méthode 
que  M.  Laplace  venait  de  faire  imprimer  pour  les  comètes.  Filxmillner 
et  Caluso  déterminèrent  des  ellipses  nn  peu  différentes , mais  le  grand 
axe  était  de  19  à ao  fois  la  distance  du  soleil  à la  terre. 

148.  Le  nouvel  astre  fut  donc  reconnu  comme  une  planète  supérieure 
dont  la  distance  au  soleil  était  le  double  environ  de  celle  de  Saturne.  Le 
système  solaire  était  donc  prodigieusement  agrandi.  La  nouvelle  planète 
fut  nommée  Unmus  et  Berschel;  son  diamètre  n'était  pas  de  4";  vu  à la 
distance  du  soleil , il  ne  serait  que  de  74”. 

Celui  de  Mercure,  de  celui  de  Vénus,  16, 5;  de  la  Terre,  i7"4» 
Mars,  16", 5 ; Jupiter,  3’  6",8;  Saturne,  2'  57”,7  ; l'anneau, 
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On  voit  donc  que  les  grosseurs  ne  sont  nullement  en  rapport  avec 
les  distances,  et  que  tous  ces  diamètres  réunis  sout  bien  de  valoir  celui 
du  soleil,  qui  est  de  3 1 ' 54";  que  toutes  les  niasses  réunies  sont  peu 
de  chose  en  comparaison  du  soleil , et  que  le  soleil  peut  seul  être  le  centre 
du  système,  si  les  mouvemens  célestes  sont  le  résultat  d’une  impulsion 
primitive  et  d’une  force  centrale  sans  cesse  agissante. 

i4g.  La  nouvelle  planète  parait  dans  nos  lunettes,  comme  une  étoile 
de  cinquième  grandeur,  un  peu  plus  faible  cependant;  car  Payant  com- 
parée durant  plusieurs  mois  à deux  étoiles  de  cet  ordre  dont  elle  était 
voisine  , quand  Uranus  vint  à passer  au  méridien  dans  le  crépuscule,  je 
la  perdis  de  vue  plusieurs  jours  avant  les  deux  étoiles. 

11  est  donc  peu  étonnant  que  les.xmciens  n’eussent  pas  remarqué  une 
planète  si  faible  et  dont  le  mouvement  était  si  lent.  Car,  en  vertu  de 
la  loi  de  Képlcr,  la  révolution  doit  être  de  84  ans,  ce  qui  s'accorde 
avec  toutes  les  observations. 

Les  anciens  avaient  cependant  placé  dans  leurs  catalogues  des  étoiles 
beaucoup  plus  petites  ; mais  il  paraissait  peu  vraisemblable  qu’elle  n'eût 
été  observée  par  aucun  des  astronomes  qui  ont  construit,  depuis  l’inven- 
tion des  lunettes , de  nouveaux  catalogues  où  ils  ont  inséré  des  étoiles 
de  neuvième  et  de  dixième  grandeur. 

i5o.  M.  Bode  de  Berlin  entreprit  de  chercher  dans  le  ciel  toutes 
les  étoiles  qui  avaient  dû  se  trouver  sur  la  route  d'Uranus  ; il  ne  trouva 
plus  la  35'  étoile  du  Taureau,  que  Flamstéed  n'avait  observée  qu'une 
seule  fois.  En  calculant  le  lieu  d'Uranus  pour  le  jour  de  l’observation  , 
d'après  les  tables  de  Nouet,  il  trouva  la  diflerencc  assez  petite  entre 
la  plauète  et  l’étoile , pour  en  assurer  l'identité  : encouragé  par  celte  re- 
marque heureuse,  il  fit  le  même  travail  sur  le  catalogue  de  Mayer, 
et  il  trouva  qu’il  y manquait  une  étoile,  qui  pouvait  encore  être  la  planète. 

i5t.  Enfin  M.  Lemonnier,  en  revoyant  des  observations  qu’il  avait 
faites  en  17G5,  trouva  trois  observations  de  la  planète  : elle  était  alors 
en  opposition  ; son  mouvement  géocentrique  était  rétrograde  et  le  plus 
grand  possible  ; la  circonstance  était  la  plus  favorable  qu’on  put  sou- 
haiter; mais  on  était  si  loin  de  supposer  qu’il  pût  exister  une  planète 
inconnue,  que  Lemonnier  ne  fit  aucune  attention  à cette  étoile,  qu’il 
avait  observée  par  occasion  entre  le  passage  de  la  lune  et  celui  d’une 
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étoile  bien  connue , à laquelle  il  la  comparait.  Faute  d'avoir  fait  un 
rapprochement  bien  simple,  il  manqua  une  de'couverte  importante.  11 
aurait  suffi  de  comparer  les  passages  observés  à un  et  deux  jours  de  dis- 
tance. La  déclinaison  n'ayant  pas  changé,  Lemonnicr  aurait  dû  croire 
d'abord  qu'il  s'était  trompé  de  quelques  secondes  sur  le  passage  ; il  eut 
lait  une  observation  de  plus  pour  corriger  son  erreur  ; il  aurait  reconuu 
le  mouvement  rétrograde  de  la  planète. 

i5a.  L’Académie  des  Sciences  proposa  la  Théorie  de  la  nouvelle 
planète  pour  le  sujet  du  prix  de  1790.  O11  n’avait  guères  alors  que 
huit  ans  d'observation,  ce  qui  ne  l'ait  pas  le  dixième  de  la  révolution. 

En  m’occupant  de  ce  sujet,  je  sentis  tout  d’abord  que  la  planète 
devait  éprouver  de  la  part  de  Saturne  et  de  Jupiter,  des  perturbations 
qui  devaient  altérer  sensiblement  l’orbite  elliptique.  Mais  la  valeur  pré- 
cise des  perturbations  dépendait  des  étémens  elliptiques,  et  surtout  du 
demi-grand  axe;  011  n’était  pas  bien  sûr  de  cet  élément. 

Je  calculai  donc,  par  la  méthode  que  M.  I.aplace  venait  de  donner 
pour  Jupiter  et  Saturne,  toutes  les  perturbations  dans  deux  hypothèses 
un  peu  différentes  pour  les  deux  valeurs  extrêmes  que  nous  pouvions 
supposer  au  grand  axe , et  les  perturbations  différaient  assez  peu  pour 
que  par  des  parties  proportionnelles  , on  put  trouver  les  équations  qui 
conviendraient  à toute  valeur  intermédiaire  qu’on  serait  conduit  à donner 
h l’axe.  Je  fis  la  même  chose  pour  deux  hypothèses  d’excentricité. 

Les  observations  de  Flamstécd  en  1690,  de  Mayer  en  1756,  et  de 
Lemonnier  en  1 765 , par  leur  éloignement  devenaient  extrêmement  pré- 
cieuses ; mais  rien  ne  nous  assurait  bien  positivement  que  ces  astronomes 
eussent  en  effet  observé  la  planète. 

Je  pris  donc  le  parti  de  déterminer  l'orbite  par  les  observations  faites 
depuis  1781,  et  qui  ne  laissaient  aucun  doute.  Avec  cette  orbite,  je 
calculai  les  lieux  de  la  planète  pour  les  observations  dé  1 690»  1756  cl 
1765,  je  ne  trouvai  que  de  légères  différences, 

)53.  J’avais  retrouvé  dans  l’Histoire  Céleste  de  Flamstéed,  l’obser- 
vation même,  et  je  l’avais  réduite  avec  le  plus  grand  soin.  Il  était  très- 
important  de  faire  un  travail  semblable  sur  celle  de  Mayer,  qui  s’ac- 
cordait moins  bien  avec  mes  Clémens. 

Pour  lever  ce  doute , il  importait  de  savoir  à combien  de  fils  Mayer 
avait  observé  le  passage  de  la  planète  , à quelles  étoiles  il  l’avait  com- 
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parce  ; quelles  étaient  cnfiu  toutes  les  circonstances  qui  pouvaient  nous 
mettre  eu  étal  de  recommencer  les  calculs  , et  nous  montrer  ù quel 
point  nous  devons  compter  sur  l’exactitude  d’une  observation  qui  pour- 
rait nuire  à la  théorie  de  la  planète  , si  par  hasard  elle  se  trouvait  dé- 
fectueuse autant  qu’elle  lui  sera  utile , si  nous  pouvonsla  regarder  comme 
certaine.  Aucun  de  ces  détails  nécessaires  n'avait  été  publié  ; AI.  de 
Lalande  m'offrit  de  les  demander  à AI.  Lichtenberg,  dépositaire  des 
manuscrits  de  Mayer.  La  réponse,  datée  du  16  août  178g,  ne  nous 
parvint  qu’un  mois  après  : elle  était  accompagnée  d’un  tableau  qui  ren- 
ferme tout  ce  que  je  desirais,  et  dont  voici  une  copie  exacte. 

l54-  Extrait  des  Observations  astronomiques  de  M.  Tobie  Mayer, 
faites  à Gottingue  , le  a5  septembre  1 756. 
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155.  Il  paraît  par  les  observations  du  soleil  et  de  Fomalhanl , que 
les  iils  de  la  lunette  étaient  assez  également  espacés  pour  que  l’on  put 
prendre  le  milieu  entre  les  cinq.  L’intervalle  du  3*  nu  5%  réduit  à l'équa- 
teur, se  trouve  de  1'  o‘',o  par  le  soleil , et  de  i'  o1',  i a par  Fomalhaut. 
Je  suppose  1'  o'l,i  par  un  milieu  ; cela  fait  1'  o'',4  pour  6*  a'  de  décli- 
naison. Le  passage  de  la  planète,  suivant  la  lettre  de  M.  Lichtenberg, 
n’a  été  observé  qu’au  cinquième  lil , à 231'  9'  29";  donc  le  passage  réduit 
au  lil  du  milieu , sera  231'  8'  28”,6.  Dans  le  tableau  précédent , qui  offre 
les  réductions  toutes  faites  par  Mayer  lui-même,  on  trouve  a3h  8'  28", 7, 
et  nous  devons  nous  y tenir,  car  Mayer  devait  mieux  connaître  l’in- 
tervalle de  ses  fils. 

Dans  la  même  lettre , il  est  dit  que  Mayer  n’observait  aux  cinq  fils 
que  le  soleil , les  planètes  et  les  étoiles  de  première  grandeur;  pour  les 
autres  étoiles,  il  se  contcutait  d’un  seul  fil,  et  ce  n’était  pas  toujours 
celui  du  milieu. 

II  est  heureux  que  l’artiste  anglais  Bird  ait  mis  un  aussi  grand  nombre 
de  fils  dans  les  quarts  de  cercle  : sans  cela,  nous  aurions  été  proba- 
blement privés  d’une  observation  bien  curieuse.  Mais  il  est  bien  à re- 
gretter que  Mayer  n’ait  pasapperçu  la  plauète  aux  premiers  fils,  ou  qu’il 
n’ait  pas  en  cette  occasion  dérogé  à sa  coutume  de  n’observer  qu’à  un 
seul  ; son  observation  aurait  été  d’un  tout  autre  poids. 

En  effet , nous  allons  remarquer  plusieurs  fautes  dans  le  petit  nombre 
d’observations  que  renferme  le  tableau  précédent,  et  rien  ne  prouve 
la  bonté  d’un  passage  unique , observé  peut-être  à la  hâte  , peut-être 
meme  à travers  les  nuages  j car  il  est  probable  que  Mayer  n’a  pas  très- 
bien  vu  son  étoile,  puisqu’il  n’en  a pas  marqué  la  grandeur,  quoiqu'il 
ait  pris  ce  soin  pour  toutes  les  autres  et  même  pour  Fomalhaut. 

156.  La  pendule  était  réglée  sur  les  fixes.  J’ai  calculé,  d’après  Iq 
catalogue  de  Mayer , les  ascensions  droites  apparentes  en  tems , de 
toutes  les  étoiles  observées , et  j’ai  trouvé  pour  la  correction  des  tems 
de  la  pendule , les  quantités  suivantes  : 
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' <P  SSS.  • • • ■ 3.35.47,0 
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7. 21. 11  A 

6.1.41,4 

97i*Mayer  3.35.24,4 

5. 24.41  A 

ig*  )( . . . 3.35.34,0 

2.  8.3i  B 

Il  parait  qu’il  y a erreur  de  4" 

de  tems  sur  le 

passage  Ç ~,  et 

3"  sur  celui  de  Fomalhaut;  mais  cette  dernière  erreur  peut  s’attribuer 
à la  déviation  du  limbe,  car  Fomalhaut  est  de  20  à 30"  plus  australe 
que  les  autres  étoiles.  Il  est  sùr  au  moins  qu’il  y a erreur  de  1'  sur  chacun 
des  deux  premiers  fils  de  Fomalhaut;  il  faut  lire  3g'  au  premier  et  40 
au  second.  Il  serait  bien  fâcheux  qu’il  se  fût  glissé  une  erreur  pareille 
dans  l’observation  de  la  planète  : il  n’y  a pourtant  pas  d'apparence, 
puisque  mes  tables  représentent  très-bien  cette  observation,  et  que  mes 
premiers  élémens , qui  ne  sont  point  fondés  sur  l’observation  de  iy5 6, 
11e  s’en  écartent  que  d’environ  4't  fi0'  font  environ  16"  de  tems.  Mais  on 
pourrait  craindre  nne  erreur  de  10  à 20",  et  c’est  ce  qui  m’a  fait  recher- 
cher les  éclaircissemens  que  nous  avons  obtenus  de  M.  Lichtenberg. 
Nous  ne  pouvons  plus  en  espérer  d’autres;  il  faut  avouer  qu’ils  ne  sont 
gnères  propres  à nous  rassurer  , et  ce  ne  sera  qu’après  une  longue  suite 
d’observations,  peut-être  après  une  révolution  entière,  que  l’on  pourra 
prononcer  definitivement  sur  ce  doute. 

t * 

i5 7..  Si  l'on  prend  le  milieu  entre  les  dix  étoiles  (en  corrigeant  toutes 
fois  les  fautes  indiquées  ) , la  correction  des  tems  de  la  pendule  sera 
+ 3' 35"  22"', 5 : si  l’on  n’emploie  que  les  trois  étoiles  voisines  du  paral- 
lèle, on  aura  3'  35"  19"', o.  Je  suppose  3'  35"  20'",  et  j’ai  ivr  18*  1'  o"  5 
pour  ascension  droite  de  la  planète,  c’est-à-dire  3"  de  moins  que  par 
le  catalogue  de  Mayer. 

Les  distances  au  zénit  sont  données  d’abord  en  partie  de  la  division 
de  96.  Je  croyais,  à l’inspection  du  tableau,  que  la  colonne  suivante 

2.  68 
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était  tirée  directement  de  l'observation  , et  que  les  petites  e'quations 
qui  suivenf  étaient  les  différences  entre  les  doubles  observations  de 
distances.  Mais  ayant  réduit  les  nombres  g 6 en  degrés , j’ai  trouvé 
tout  jusqu’aux  dixièmes  de  seconde,  comme  dans  la  colonne  de  go, 
et  il  parait  que  celte  colonne  n’est  qu’une  traduction  de  la  première. 

La  correction  des  distances  au  zénit  est  par  fiss -f-  i"4 

+ «,a 

O — 2.9 

6 — i,o 

5- - 5,o 

x. ...... . — a, o 

Fomalhaut  — 3,4 

$>= — 2,0 

97  ■’ — 5,3 

‘9  X ••••  ~ °>9 
milieu. ...  — i,8 

d’où  j’ai  conclu  la  déclinaison  apparente  de  la  planète  6*  i'  4 1 "A  > on 
trouve  une  seconde  de  plus  dans  le  catalogue  de  Mayer.  Cette  différence 
aussi  bien  que  celle  de  l’ascension  droite  étant  très-légère,  je  m’en 
liens  aux  nombres  tirés  du  catalogue,  et  employés  dans  mon  Mémoire. 

i58.  On  peut  remarquer  une  erreur  de  i'  dans  la  déclinaison  de 
x as,  telle  qu’on  la  trouve  dans  les  Œuvres  posthumes  de  Mayer  , et 
dans  la  Connaissance  des  Tems  de  1778  : au  lieu  de  4*  27'  36'', 8,  lisez 
4°  28'  36", 8.  Par  celte  correction  que  nous  indique  la  distance  au  zénit, 
la  déclinaison  de  Mayer  s'accordera  avec  celles  de  La  Caille  et  de 
Bradley.  Cette  remarque  m'a  échappé,  ainsi  qu’à  M.  Rocb , dans  nos 
calculs  des  longitudes  et  latitudes  des  étoiles  de  Mayer , portés  dans 
la  Connaissance  des  Tems  de  1788,  et  dans  les  Epliémérides  de  Berlin 
pour  1791.  La  longitude  exacte  pour  1766  est  1 iJ  G*  1'  18",  et  la  latitude 
V 7'  54"B; 

I.a  dernière  des  étoiles  du  tableau  ci-dessus  est  la  19'  X-  Mayer  lui 
donne  l’épithète  de  nibicunda.  Je  l’ai  observée  plusieurs  fois  tout  exprès, 
sans  y remarquer  rien  de  bien  particulier. 

1 5g.  M.  Lemonnier  voulut  bien  me  donner  aussi  l’extrait  de  son  re- 
gistre , et  je  fus  certain  que  les  observations  anciennes  appartenaient 
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inconteslablemeni  à la  planète  ; je  les  employai  donc  pour  mieux  dé- 
terminer la  révolution  et  le  lieu  du  noeud , sur  lesquels  les  observations 
modernes  laissaient  encore  quelques  doutes. 

160.  L’inclinaison  est  la  plus  petite  de  tout  le  système  solaire.  La 
discussion  complète  des  observations  laissait  un  doute  de  10",  c’est- 
à-dire,  qu’avec  une  inclinaison  de  46'  10",  ou  de  46’  30'',  je  repré- 
sentais également  bien  toutes  les  observations.  Je  calculai  donc  ma 
table  de  latitude  héliocentrique  dans  l’hypothèse  de  46'  10'',  en  ajoutant 
la  correction  pour  10''  de  plus  dans  l’inclinaison.  Les  observations  pos- 
térieures prouvèrent  en  effet  que  l’inclinaison  différait  peu  de  46'  20". 

Ces  tables  remportèrent  le  prix  proposé  , et  la  totalité  des  observa- 
tions que  j’avais  pu  me  procurer  était  représentée,  à moins  de  8"  près, 
dans  les  cas  les  plus  défavorables  -,  c’est-à-dire  à peu  près  avec  la  pré- 
cision des  observations  mêmes.  Je  continuai  d’observer  assidûment  la 
planète  tous  les  jours  où  elle  se  montra , et  toutes  mes  observations 
furent  satisfaites  avec  le  même  accord.  Depuis  20  ans  que  ces  tables 
sont  écrites  et  publiées,  je  ne  vois  pas  que  les  erreurs  soient  devenues 
plus  fortes  : je  me  proposais  cependant  de  reprendre  ce  travail,  mais 
je  n’espère  plus  en  avoir  le  loisir. 

M.  Oriani  publia  vers  le  même  tems , dans  les  Éphémérides  de  Milan , 
des  tables  qui , pour  la  partie  des  perturbations , sont  précisément  les 
mêmes  : nous  avions  tous  deux  employé  les  formules  de  M.  Laplace. 
11  n’avait  employé  principalement  que  des  observations  faites  à Milan  ; 
je  m’étais  servi  surtout  de  celles  de  Greenwich  et  d'Oxford,  auxquelles 
j’avais  un  peu  plus  de  confiance  , et  qui  d’ailleurs  étaient  publiques. 
L’ellipse  de  M.  Oriani  ne  s’est  pas  trouvée  aussi  précise  , et  ses  tables 
calculées  dans  une  double  hypothèse , étaient  par  là  moins  commodes. 

161.  On  sent  bien  que  la  planète  ayant  une  révolution  de  84  ans, 
dont  huit  seulement  avaient  fourni  des  observations  un  peu  sûres  et 
suffisamment  nombreuses,  nous  n’avions  pu  nous  servir  du  retouv  au 
même  nœud  pour  déterminer  la  révolution  et  la  distance  , et  qu’ainsi 
il  nous  fallait  des  méthodes  particulières. 

Nous  avions  la  méthode  analytique  de  M.  Laplace  ; mais  elle  n’avait 
pas  encore  acquis  la  faveur  générale  ; les  calculs  préparatoires  sont  très- 
pénibles.  Les  astronomes  qui  ont  tant  de  calculs  à faire  , sont  un  peu 
excusables  de  chercher  des  méthodes  plus  expéditives  : en  voici,  pour 
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la  première  ébauche  d'une  orbite,  une  qui  est  extrêmement  simple,  et 
qui  suffit  surtout  pour  Uranus,  dont  l’inclinaison  ne  produit  aucun  effet 
sensible  sur  les  longitudes.  La  réduction  est  de  — 9"»34  sinaarg.  latit. 

162.  L'observation  d’une  planète  inconnue  ne  fournit  pas  assez  de 
données  pour  transformer  un  lieu  géocentriquc  en  une  position  bélio- 
cenlrique. 

Soit  T la  terre , S le  soleil , P la  planète,  R et  R' les  rayons  vecteurs.  On 
connaît  R et  l’angle  T,  ce  qui  11e  suffit  pas;  on  est  réduit  à faire  des 
suppositions.  On  peut  donner  des  valeurs  arbitraires  aux  angles  S et  P, 
à la  distance  SP  de  la  planète  au  soleil,  ou  enfin  à TP  distance  à la 
terre. 

Si  l’on  suppose  d'abord  l’orbite  circulaire,  ce  qui  est  indispensable 
le  premier  jour,  on  fera  mieux  de  choisir  R’  ou  SP. 

Si  l’angle  T est  obtus  , ce  qui  arrivera  le  plus  souvent , car  on  ne 
découvre  guères  une  planète  nouvelle  qu'à  nuit  close  ; il  sera  prouve 
par  là  que  SP  > 1,  ou  que  la  planète  est  supérieure. 

Dans  la  formule  sin  P = — *'?■  - = ~ sin  T. 

Supposez  R'=i,5,  3,0,  a,5,  3,o,  5,5,  4,0,  4,5,  etc.; 

vous  aurez  dans  toutes  «es  hypothèses  la  valeur  de  P parallaxe  annuelle  : 
or  longit.  hélioc.  Planète  = longit.  géoc.  -f-  P-  Vous  aurez  donc 
autant  de  longitudes  helioeen triques  que  vous  aurez  de  suppositions 
différentes  pour  R'  ; vous  n'aurez  aucune  raison  de  préférence  pour 
aucune  de  ces  longitudes. 

Le  lendemain  vous  faites  des  calculs  semblables  dans  les  memes  hy- 
pothèses, vous  aurez  dans  chacune  une  nouvelle  longitude  héhoccn- 
trique , et  par  conséquent  le  mouvement  hélioecnlriquc  pour  chacune 
des  suppositions. 

Soit  dU  le  mouvement  hélioccntriquc  de  Ta  planète,  dQ  le  mouvement 
diurne  du  soleil , nous  aurons  exactement 

_ obdz  ah  d©  o*ccnt  d©  o*co9t  d© 
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Celle  équation  bien  simple  vous  fera  connaître  celle  de  vos  hypothèses 
qui  approche  le  plus  du  mouvement  observé , et  celle  des  distances  qui 
donne  un  mouvement  plus  approchant  de  la  loi  de  Képler.  Vous  saurez 
en  peu  de  jours  et  presque  sans  calcul , la  valeur  approchée  de  la  dis- 
tance inconnue  ; vous  n’aurez  plus  besoin  de  calculer  que  dans  deux 
hypothèses  voisines,  parce  que  l’erreur  sera  renfermée  dans  des  limites 
assez  étroites. 

163.  Le  mouvement  géocentriqne  à l'opposition  sera  plus  sensible, 
et  vous  donnera  des  moyens  moins  inexacts  de  reconnaître  la  distance; 
le  tems  des  stations , la  durée  et  l'arc  de  rétrogradation  vous  donneront 
de  nouvelles  lumières  : si  le  mouvement  est  lent,  les  oppositions  revien- 
dront plus  souvent,  et  quatre  oppositions  vous  donneront  l'orbite.  11  ne 
fallait  donc  pas  quatre  ans  pour  avoir  une  orbite  passable  pour  Uranns. 
Si  le  mouvement  est  un  peu  rapide  , les  oppositions  reviendront  un 
peu  plus  tard  ; mais  en  quatre  ans  vous  aurez  un  bien  plus  grand  arc  ; 
à mesure  que  la  planète  avancera , vous  perfectionnerez  vos  hypothèses 
qui  seront  toujours  un  peu  plus  exactes  qu’il  ne  sera  nécessaire  pour 
litire  à la  (in  de  chaque  année , une  Éphéméride  du  cours  de  la  planète 
pour  la  commodité  des  observateurs,  et  vous  serez  bientôt  en  état  de 
calculer  les  perturbations,  sans  lesquelles  on  ne  peut  compter  bien 
sûrement  sur  l’ellipse  trouvée,  surtout  si  la  nouvelle  planète  est  peu 
éloignée  de  Jupiter  et  de  Saturne,  qui  sont  les  seules  planètes  de  notre 
système  qui  puissent  produire  des  inégalités  un  peu  sensibles  dans  la 
marche  des  autres  planètes. 

164.  Les  tables  de  Nouet , Filxmillner  et  Caluso  étaient  purement 
elliptiques;  l’Académie  des  Sciences  proposa  pour  le  prix  de  1790,  la 
théorie  la  plus  complète  que  le  petit  arc  parcouru  par  Uranus  permit 
d’espérer.  Je  m’occupai  aussitôt  de  ce  sujet. 

Les  oppositions  observées  étaient  encore  eu  trop  petit  nombre  pour 
que  je  pusse  m’en  contenter;  heureusement  l'angle  à la  planète  était 
fort  petit,  et  il  devenait  facile  de  tenir  compte  de  l’erreur  qui  pouvait 
provenir  du  rayon  vecteur  dans  le  lieu  hcliocentrique  déduit  de  l’obser- 
vation. Au  reste,  la  méthode  dont  je  me  suis  servi  pourrait  s’appliquer 
à une  planète  moins  éloignée  de  la  terre. 

165.  Soit  H la  longitude  héliocentrique , O la  longitude  observée, 
dégagée  de  l'aberration  et  de  la  nutation,  T l'élongation,  V le  rayotï 
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vecteur  de  la  (erre,  v la  distance  accourcie  de  la  planète.  Nous  aurons 
H = G 4-  P et  dl I = d P ; nous  supposons  nulles  les  erreurs  de  l’ob- 
servation : or  v sinP  = V sinT.  .Le  second  membre  est  bien  connu  j 

ainsi  dv  sinP  -f-  v cosPrfP  = o et  dP  = — ^^-^tangP. 

Soit  de  plus  C la  longitude  calculée,  C-j-dC  la  longitude  vraie;  nous 
aurons 

C+éC=.0  + P-  tang  P , 

Æ = (0  + P)-C-(£)tangP, 

et  C- (0  + P)-f-(^)tangP  + ^C  = o. 

Or  v — a(  i -j-  e cos  a)  , z étant  l'anomalie  moyenne  comptée  de 
l’aphélie,  comme  on  faisait  alors. 


dv  = da(  i -+-  « cos  z)  4-  ode  cos  : — ae  sin  zdz 
-G)*+  a cos  zde  — ae  sin  zdz. 

Mais  soit  M le  mouvement  annuel  de  la  planète,  m celui  du  soleil 
nous  aurons 

Ma*  = m , dSLa'  -f-  £ M a'da  = O , 

s 

dM.a*  adMa  da 


da  ■. 


J Ma* 
adM 
TT 

dv  adM 


3M 


adM 
’ 3M  » 


et 


dv  = r a cos  zde  — ae  sin  zdz  , 

(^)unfr=-(î^!)jM+ (■?*•;"» *) * - (îi=i!ïïiî) , 

et  l'équation  de  condition 

o = C — (O  -f-  P)  — dM  + (a^vUnsP)rfe 

_^qe,inf_UniP^.  + rfC; 


or 


C = E + iM  — aesin  z -f-  i,a5  e*sin  as  ; 


• " t>i§iti2«dd 
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E est  l’époque  de  la  longitude  moyenne  dans  les  tables  provisoires , 
M le  mouvement  annuel , i l'intervalle  écoulé  depuis  l’époque  ; nous 
nous  bornons  à deux  termes  de  la  série  de  l'équation  du  ceulrc  : ils 
suffisent  pour  Uranus  ; nous  donnerons  plus  loiu  une  méthode  plus 
générale  : donc 

dC  = dE  -f-  if/M  *—  2 sin  zde  -f-  a>5  e sin  a zdc  — ae  cos  zdz 
et 

o = c - (O + P)  - m + ( ) de 

_ + rfE  + ldM 

— (asinz — a,5e  sin  îz)de  — ae  cos  zdz  .- 

niais  z = E -f-  iM  — aphélie  = E -+-  rM  — A 

et  dz  = dE — dA-hidM; 

les  termes  multipliés  par  dz  deviennent 

- (gVi^,an«.l+  aecosz  ) (dE  - dA  -f-  n/M) , 

OU 

(aesinz  tang  P . N/jc*  /aieslnz  tancP  , N »... 

— — -f- 2c  coss  ) (a  E — a A)  — f — b—  -f-  21c  cosz  J d M 

et  0 = C — (0  + P)  + dE-t-<dM— 

/aieûnz  tangP  , \ n. 

— ( — 2iecosz  J JM 

, /a cosz  tancP  . . „ N . 

•M  — 2 asin  z -f-  apesin  2 z ) de 

_(arnn^_tangP  + ^ ^ (rf£  _,/A)> 

o = C - (O  + P)  + dE  + (1  - _ <■««-»  _ 3le  cos, 

-}-^°F0V^tanBp  — asin  3 _(_  a}5e  sinas  ) de 
-+-  ae  cosz  )(dE  - d\), 

équation  qui  n'a  plus  que  quatre  inconnues  «?E,  t/M,  de  el  dA,  qui  est 
la  correction  pour  l’époque  de  l'aphélie  dans  les  tables  provisoires. 
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Quand  on  aura  trouvé  par  l'élimination  l'inconnue  (</E  — tfA)  et  <fE , 
on  en  conclura  d\z=dE — (dE — <M). 

Nos  z étaient  comptés  de  l'aphélie;  pour  les  compter  du  périhélie, 
on  changerait  les  signes  de  sin z et  cos:,  mais  non  celui  de  sinaz; 
car  sin  a(  1 80*  -f-  A)  = si  n ( 36o*  a A)  = sin  a A . 

iGG.  Pour  une  plancte  plus  excentrique , soit  la  formule  de  l'équation 
du  centre 

Q = a sin  a -1-  b sin  aa  -+-  c sin  3a  -f-  etc. , 
vous  en  tirez  par  la  différentiation  deux  séries  de  cette  forme 

— a!  sin  z -h  b’  sin  as  -f-  c'  sin  3;  -f-  etc.  = Q' , 

^ = a"cosz  -f-  i"cosaa  -+-  c"cos3i-f-  etc.  = Q”, 
doit  dQ  = Q 'de  + q"Jz. 

Soit  ^(i-h  a cos  a b cos  aa  -f-  c cos  3ï  -f-  etc.  ) , 

vous  en  lirez  de  même  par  la  différentiation  les  deux  formules 
^ = a'  sin  z-\-  b'  cos  ai  -f-  c'  cos  3s  -f-  etc.  = q' , 

^ = a"  sin  z -f-  b"  sin  az  c'  sin  3-  -+-  etc.  = q", 
d’où  dv  = aq'dc  -f-  at/'dz. 

A votre  table  provisoire  pour  l’équation  du  centre , vous  ajouterez 
deux  colonnes  qui  vous  donneront  pour  chaque  degré  d’anomalie  les 
quantités  Q'  et  Q’’  que  vous  substituerez  dans  l'équation  de  condition 
aux  quantités  (asina  — a, 5e  sin  az)  et  ae  cos  a. 

A la  table  provisoire  du  rayon  vecteur,  vous  ajonterez  de  même 
deux  colonnes  qui  vous  donnerout  tuf , ai/'  pour  chaque  degré  d’ano- 
malie, et  vous  substituerez  aussi  ces  deux  quantités  aux  facteurs  a cosz, 
ne  sin  s de  l'équation  de  condition,  qui  deviendra 

» = c — (o  -t-  p)  + «Q")  </m 

H-  (VîfPiZ+Q')^. + (2£tpP+Q^  (Æ_JA). 

167. 
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1G7.  Soit  maintenant  g la  latitude  géocen  trique  observée,  X la  lati- 
tude héliocentrique  -,  nous  aurons 

-8  *-r  *>=■£=£& 

= tang  c -1-  tang  de  -(-  tangrfe  tang’c  = tang  c 

c étant  la  latitude  héliocentrique  calculée  : or 

. . de  dI«in(C — Q) 

lange  = taugl  sin(C  — Q) , ^77  = 


4-  tang!  cos(C  — SI)  </(C  — Q) 

»in  ( A — c) tangrfr 

CO»  A COS  C cos*c 


tang  A — • lange 


C08*I 


tang  1 0 .de 


= + tangi  co*(c  -ü)(dc-  dv), 

= CC_Q)rfCC— Q)) 


et  comme  cos  X = cos  c , 

o = c-X+Çin^Jl^dl- Hanglcos(C-fl)rf(C-a)- 

Telle  est  l’équation  de  condition  pour  corriger  l'inclinaison  et  le  nœud. 
Quand  on  a trouvé  par  l’élimination  la  valeur  de  (dC  — dQ) , on  en 
conclut  dQ  = dC  — ( dC  — rfQ) ; car  on  connaît  dC  correction  des  tables 
en  longitude.  J’avais  ainsi  go  équations  pour  la  longitude  et  67  pour 
la  latitude  : mes  tables  ainsi  corrigées,  il  ne  s’est  trouvé  parmi  les 
observations  modernes  que  deux  erreurs  de  8"  ; aucune  de  7 , une 
de  6”,  9 de  5",  i5  de  4”,  8 de  3",  18  de  2",  16  de  1",  et  7 où  elle 
était  o.  L’erreur  était  o en  1756,  de  4" en  îGgo,  de  27"  et  ai"  en  176g. 
Je  n’ai  pu  mieux  représenter  ces  deux  dernières  sans  porter  des  erreurs 
plus  grandes  dans  les  autres  parties  de  l’orbite , et  principalement  en  1756. 

Les  latitudes  étaient  représentées  avec  la  même  précision,  mais  une 
inclinaison  plus  forte  de  10"  y satisfaisait  à peu  près  aussi  bien , seu- 
lement les  erreurs  négatives  n’étaient  pas  en  même  nombre  que  les 
erreurs  positives.  En  m’arrêtant  à 46'  16",  j’avertis  que  celte  inclinaison 
n’était  pas  très-sùre,  et  qu’il  faudrait  l’augmenter  probablement. 


168.  Pour  vérifier  mes  tables,  je  suivis  assidûment  la 
a. 


planète  pendant 


Gg 


ed  by  Google 
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près  de  deux  ans  ; je  n'avais  pour  l’observer  qu'une  lunette  méridienne 
et  une  machine  parallactique  qui  ne  pouvait  me  donner  les  déclinaisons 
avec  la  même  précision  que  les  ascensions  droites.  Pour  calculer  les 
longitudes  et  les  comparer  à celles  des  tables,  voici #le  moyen  que 
j’employais. 

Soit  Al  l'ascension  droite  observée , A.  la  latitude  géoccntrique  calculée; 
I)  l’angle  de  l'écliptique  avec  le  méridien  ; cos»  tang  Al  = cotx,  x sera 
la  longitude  du  point  où  le  cercle  de  déclinaison  coupe  l'écliptique  ; 
tang  » cos  x — cotD  ; faites  sin_y=:  tang  A col  D = tang  A tang»  cosx, 
et  vous  aurez  r4-/=:longiludc  observée  (XVII.  38);  il  suffît  dans  ces 
formules  d'avoir  égard  aux  signes  de  tangA,  tang  Al,  cosx  et  sin/-, 

. rfzcotDcoiy  <fotang»  cosxcosy  , _ . , 

dr  — ; d.  — S — = 0.4^4  <*ê  cosx  cos^ , 

COd  A COS  A 

quantité  nécessairement  fort  petite.  De  cette  manière,  en  moins  d'un 
an  et  demi,  j’obtins  92  longitudes  qui  s'accordaient  avec  mes  tables, 
aussi  bien  que  celles  qui  m’avaient  servi  pour  mes  équations  de  cou* 
dition. 

1G9.  Diverses  observations  de  MM.  Cassini , Lcfrançais  et  7.acb  , 
faites  en  1791  et  179a,  me  donnèrent  environ  12"  à ajouter  aux  lati- 
tudes héliocenlrîques  et  14“  environ  à l’inclinaison  46'  10",  qui  serait  par 
conséquent  de  46'  24"  ; on  pourrait  même  supposer  46'  25". 

170.  L’angle  è la  planète  est  toujours  fort  petit. 


ce  qui  dans  les  distances  moyennes  fait 

P = 3‘  59'  ia",3  sinS  4-  4'  40",  2 5 sinaS  -+-9", 7 3 sin3S-f-o'',o58sin4S. 

Celle  série  serait  très-commode,  si  le  rapport  était  constant;  mais 
comme  il  varie  lentement,  rien  n’empèche  de  faire  pour  diverses  valeurs 
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de(ï),  une  table  à deux  entrées  dont  l'usage  serait  encore  assez  simple; 

alors  on  aurait  la  longitude  géocentriquc  G=Ii  — P,  sans  calcul  tri— 
gonométrique. 

CÉRÈS,  PALLAS,  JÜNON  et  VESTA. 

171.  Nous  ne  ferons  qu’un  seul  article  pour  ces  quatre  planètes  qui 
ont  entre  elles  tant  de  ressemblance , qui  ont  été  découvertes  eu  si 
peu  de  teins , qui  ont  exigé  les  mêmes  méthodes  de  calcul , et  qui 
sont  trop  nouvelles  encore  pour  que  leurs  orbites  puissent  être  censées 
parfaitement  connues. 

La  grande  distance  et  le  peu  d’éclat  d'Uranus  devait  faire  penser 
que  s'il  existait  quelque  planète  inconnue , elle  devait  être  encore  plus 
éloignée  et  moins  brillante;  qu’elle  serait  plus  difficile  à découvrir,  et 
ne  nous  serait  probablement  que  d’une  utilité  fort  médiocre.  Cependant 
le  désir  de  compléter  le  tableau  de  notre  système  solaire , l’espoir  qu’une 
planète  de  plus  pourrait  étendre  la  sphère  de  nos  idées,  la  difficulté 
même,  étaient  des  motifs  suffisans  pour  rendre  les  astronomes  attentifs 
à ne  point  laisser  échapper  un  hasard  semblable  à celui  dont  Lemonnier 
avait  si  peu  profité.  Aussi  pendant  les  deux  ans  que  j'ai  consacrés  à la 
révision  de  tous  les  catalogues  connus  pour  en  rectifier  les  ascensions 
droites,  jamais  je  n'ai  aperçu  une  étoile  inconnue,  fût-elle  de  9*  ou 
de  io*  grandeur,  sans  en  répéter  l'observation  plusieurs  jours  de  suite, 
afin  de  voir  si  par  hasard  elle  11e  serait  pas  une  planète,  et  mes  registres 
sont  pleins  d’observations  semblables.  Cette  méthode,  qui  me  paraissait 
la  seule  à suivre  dans  une  recherche  dont  le  succès  est  si  douteux,  n’a 
rien  produit , peut-être  parce  que  je  l’ai  interrompue  trop  tôt  ; les  tra- 
vaux de  la  méridienne  et  d'autres  occupations  m’en  ont  détourné  pour 
toujours.  Cependant  la  découverte  d'Herschel  avait  rappelé  aux  astro- 
nomes une  idée  de  Képlcr,  qui  avait  soupçonné  l’existence  d'une  pla- 
nète entre  Mars  et  Jupiter.  M.  de  Zach  se  proposa  de  la  chercher  : 
il  avait  formé  une  association  de  34  astronomes  qui  s’étaient  partagé 
le  ciel , divisé  en  autant  de  zônes  qu’ils  se  promettaient  d'explorer  avec 
soin.  J’ignore  quels  ont  été  les  travaux  de  cette  société;  mais  deux  ans 
e'étaicnl  à peine  écoulés,  que  M.  Piazzi,  par  un  hasard  heureux,  trouva 
ce  qui  aurait  pu  coûter  bien  des  années  de  travaux  pénibles.  Occupé  de 
la  confection  d'un  grand  catalogue  où  il  voulait  placer  toutes  les  étoiles 
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connues,  il  cherchait  une  étoile  que  Wollaston  avait  placée  dans  sa 
collection,  sous  le  nom  de  87'  de  Mayer,  quoiqu’elle  ne  soit  réellement 
pas  dans  le  catalogue  de  cet  astronome.  Il  parait  que  par  une  faute  de 
calcul  ou  de  copie , Wollaston  l'avait  changée  de  zôue  : quoi  qu'il  en 
soit,  M.  Piazzi  ne  pouvant  la  trouver  à la  place  iudiquée,  s'attacha  à 
déterminer  les  petites  étoiles  qu’il  y voyait.  Le  premier  janvier  1801  , 
il  observa  une  étoile  qui , le  lendemain , lui  parut  avoir  changé  de  place  ; 
il  réitéra  l’observation  le  3 , et  il  s'assura  que  l'étoile  avait  un  mou- 
vement diurne  et  rétrograde  de  quatre  minutes  en  ascension  droite , et 
de  trois  et  demie  en  déclinaison  vers  le  pôle  boréal.  Il  en  suivit  la  marche 
jusqu'au  a3  janvier,  et  le  34,  il  écrivit  à MM.  Bode  et  Oriani , leur 
donnant  les  positions  que  l’étoile  avait  le  premier  et  le  a3,  ajoutant 
seulement  que  dans  l'intervalle  du  1 1 au  i3 , le  mouvement  était  devenu 
direct  de  rétrograde  qu'il  était  auparavant.  Les  lettres  n’arrivèrent  que 
deux  mois  après , et  lorsque  la  planète  était  déjà  perdue  dans  les  rayons 
du  soleil.  Ces  renseignemens  furent  transmis  à MM.  de  Zach  et  Olbers, 
qui  songèrent  aux  moyens  de  retrouver  la  planète  au  mois  de  septembre, 
quand  elle  se  dégagerait  des  rayons  du  soleil.  Les  observations  commu- 
niquées étaient  insuffisantes  pour  calculer  une  orbite,  et  les  premières 
tentatives  furent  inutiles.  M.  Piazzi,  dans  l'intervalle,  avait  communiqué 
la  totalité  de  ses  observations.  M.  Olbers  calcula  une  orbite  circulaire, 
M.  Burckbardt  une  ellipse;  enfin  M.  Gauss  détermina  quatro  ellipses  peu 
différentes  ; et  qui , à quelques  secondes  près  , satisfaisaient  à toutes  les 
observations.  Il  composa  meme  une  éphéméride  de  la  planète , à qui 
M.  Piazzi  venait  d’imposer  le  nom  de  Cérès.  Avec  ce  secours,  M.  de  Zach 
crut  revoir  la  planète  le  7 décembre , mais  les  mauvais  lems  l’empêchèrent 
de  s’en  assurer  le  reste  du  mois.  Ce  ne  fut  que  le  3t  décembre  qu'il 
put  observer  Cérès  de  manière  à n’avoir  plus  de  doute,  et  le  lendemain 
M.  Olbers  lapperçut  de  son  côté,  un  an  juste  après  la  première  obser- 
vation de  M.  Piazzi.  La  planète  est  extrêmement  petite,  et  c'est  ce  qui 
en  rendait  la  recherche  si  difficile.  MM.  Ilerschel  et  Schroeter  essayèrent 
d’en  mesurer  le  diamètre.  M.  Schroeter  le  croyait  d'environ  3";  M.Hcrschel 
le  réduisait  à o",5.  La  nébulosité  qui  environne  la  planète  fait  qu'il  est 
presque  impossible  de  distinguer  le  véritable  disque. 

17a.  Nous  donnerons  plus  loin  la  méthode  que  M.  Gauss  avait  ima- 
ginée pour  calculer  l’orbite  d'une  planète  entièrement  inconnue,  d’après 
la  première  apparition,  et  sur  un  arc  de  peu  de  degrés.  Une  circons— 
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tance  abrégeait  un  peu  les  premières  recherches , et  fournissait  une  con- 
naissance approchée  «lu  rayon  vecteur.  La  planète  avait  été  stationnaire 
le  la  janvier,  et  son  élongation  était  alors,  suivant  M.  Piazzi,  de 
a’  57'  43''  = T,  ce  qui  prouvait  déjà  une  planète  supérieure. 

Or,  suivant  un  théorème  de  Red  , qne  nous  démoutrcrons  dans  le 
chapitre  des  stations  et  des  rélrogradatious , en  supposant  l'orbite  cir- 
laire,  et  a le  rayon  du  cercle,  on  a pour  1'iustant  de  la  station, 

tanc  T =s  — - — ; » ou  tang'T  — — ° — , 

tang'T  -f-  a tang’T  = a' , a * — a tang’T  = tang’T , 

o*  — tang’T  -f-  j lang*T  = tang’T  -f-  J tang'T  = taug’T  (1  -f-o,a5  tang’T), 

a = -f-  j tang’T  =fc  tangT(i  4* o,a5  tang’T)’, 


0,a5 9.3979400 

alogtangT 0.3873552 

4 tang’T  = 0.G0995. . . 9.785295a 

t 

log  (1  + 7 tang’T)  = 1 .60995  0.2068125 

moitié 0.1034062 

tang  T . . . o . 1936776 

± 1.9819  0.2970838 

i tang’T...  1.2199 

a = 3.2018 


L'autre  racine  ferait  a négatif,  ce  qui  est  impossible. 

Le  rayon  de  la  planète  était  donc  3,2  à fort  peu  près  , ce  qui  s'éloigne 
peu  de  2,8  qni  devait  être  la  distance  moyenne  de  la  planète  de  Képler, 
d'après  les  idées  de  Lambert,  de  M.  Bode  et  de  M.  Warm.  Voici  quels 
étaient  les  motifs  de  ces  auteurs:  en  prenant  10  pour  la  distance  moyenne 
de  la  terre  au  soleil,  ils  trouvaient  une  loi  remarquable  dans  les  diffé- 
rences premières  des  autres  rayons  vecteurs  en  nombres  ronds,  tels 
qu’ils  sont  dans  le  tableau  suivant  t 
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Mercure. . . . . 

Vénus 

Terre 

Mars 

Cérès 

Jupiter  ...... 

Saturne 

Uranus 


4 = 4' 

7 = 4 + 3.2* 
lO  = 4 + 3.a‘ 

16  = 4 -f-  3.2* 
28  = 4 "I"  3.21 
52  = 4 + 3.2< 
100  = 4 + 3.  a5 
196  = 4 + 3.2' 
388  = 4 + 3.2' 
772  = 4 4-  3. a* 
i54o  = 4 + 3.2’ 
3076  = 4 -f-  3.2'*. 


On  voit  en  effet  que  la  distance  est  4+  3. a*-*,  à commencer  de 
Vénus,  si  l’on  suppose  que  n indique  le  rang  de  la  planète.  On  pro- 
longerait à volonté  cette  liste,  en  doublant  toujours  à commencer  de 
la  terre , et  retranchant  4 , ou  en  faisant  a = 2 (a  — 2). 

Cette  loi,  qui  n’est  pas  meme  très-rigoureusement  exacte,  est  pure- 
ment empirique,  et  l'on  ne  peut  même  soupçonner  quel  en  serait  le 
fondement. 

173.  Quoi  qu'il  en  soit,  la  nouvelle  planète  dont  la  découverte  était 
due  à un  hasard  très-extraordinaire , par  un  hasard  non  moins  singulier 
remplissait  la  lacune  soupçonnée  par  Képler.  La  loi  qui  l'avait  fait  cher- 
cher, nous  laissait  peu  d'espoir  qu’on  pût  désormais  augmenter  le  nombre 
des  planètes  connues;  car  la  plus  voisine  devait  avoir  38,8  fois  la  dis- 
tance de  la  terre  au  soleil,  ce  qui  donnerait  une  révolution  de  a43  ans, 
un  mouvement  de  j de  degré  seulement  par  année,  et  probablement 
un  diamètre  fort  petit,  une  lumière  sombre  et  peu  remarquable. 

174.  M.  Olbers , pour  retrouver  plus  facilement  Cérès,  avait  fait 
une  étude  particulière  des  configurations  de  toutes  les  petites  étoiles 
qui  se  trouvaient  sur  sa  route  géocenlrique  ; il  recueillit  bientôt  un  fruit 
inattendu  d'une  étude  si  pénible.  En  continuant  d'observer  les  constel- 
lations qu'il  avait  tant  de  fois  examinées,  il  apperçut  le  28  mars  1802, 
une  étoile  de  septième  grandeur,  qui  formait  un  triangle  équilatéral  avec 
les  étoiles  20  et  191  de  la  Vierge,  suivant  le  catalogue  de  Bode;  il  était 
bien  sur  de  n’avoir  pas  encore  vu  d’étoile  à cette  place  ; il  soupçonna 
que  c'était  une  de  ces  étoiles  changeantes,  telle  que  2 de  la  Baleine , et 
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quelle  était  alors  dans  son  plus  grand  éclat.  Il  l'examina  pendant  detix 
heures;  il  remarqua  que  l'ascension  droite  allait  toujours  en  diminuant, 
et  qu'au  contraire  la  déclinaison  boréale  allait  en  augmentant,  à peu 
près  comme  avait  fait  à sa  première  apparition  Cérès,  qu’il  avait  re- 
trouvée presque  dans  le  même  endroit;  il  vit,  dès  le  même  jour,  que 
l'astre  ne  pouvait  être  qu’une  planète,  et  le  lendemain  il  s'assura  que 
l’ascension  droite  avait  diminué  de  10',  tandis  que  la  déclinaison  avait 
augmenté  de  20.  11  communiqua  sa  découverte  aux  astronomes  ; et  suc 
les  observations  d’un  mois,  M.  Gauss,  par  ses  méthodes  particulières, 
détermina  une  ellipse  dont  l’excentricité  était  0,34764  > c’est-à-dire 
beaucoup  plus  forte  que  celle  d’aucune  planète  comme;  l’inclinaison  de 
54°  3q',  et  plus  forte  que  les  inclinaisons  réunies  de  toutes  les  autres  pla- 
nètes; la  distance  moyenne  2, 770552  presque  la  même  qu’il  avait  trouvée 
pour  Cérès.  Ces  trois  circonstances  font  de  Pallas,  assez  peu  importante 
d’ailleurs,  une  des  planètes  les  plus  singulières  de  notre  système.  Lambert 
ne  demandait  qu’une  planète  entre  Mars  et  Jupiter , et  l’on  en  avait 
trouvé  deux.  La  seconde  forçait  d’élargir  considérablement  le  zodiaque  ; 
mais  la  largeur  du  zodiaque  était  une  chose  établie  arbitrairement  et 
pour  les  latitudes  extrêmes  de  Venus;  il  était  tout  simple  qu’une  planète 
à plus  grande  inclinaison , opérât  un  changement  fort  indifférent  en 
lui-même;  mais  ce  qui  était  tout-à-fail  nouveau,  c’était  deux  planètes 
qui  circulaient  à la  même  distance  autour  du  soleil,  et  qui  de  plu? 
paraissaient  avoir  un  nœud  commun. 

175.  Voici  les  élémens  de  Cérès,  XIIIe  édition  par  M.  Gauss,  pour 
le  méridien  de  Gotlingue. 


1 8c  1 

2 

3 

Long.  raoy. 

Périhélie. 

1 

I 

77’  18' 36"  5 
1 o5. 28.33,4 
233.38. io,3 

i45“  a6'  0"  1 
a8.  j ,4 
3o.  3,6 

Moyen  monv.  tropique  diurne  770*9230  j 

Excentricité  1806 0,0780028! 

4 

5 

6 

3ia.  0.48,1 
3o. io.35,o 
108. ao. ai 

3a.  4. 2 
34.  5,4 
56.  6,6 

Log.  1 grand  axe  = 3.767345  o,44ac48G 

fl  1806 80"  53' 41 ,5 

Mouvement  annuel 1,48 

l 

9 

i86.3o.  8, fi 
n64.52.4*>,5 
343.  a. 33,4 

38.  7.9 
4°-  9,5 
4»- >o,7 

Inclinaison  (1 806) 10.07.31,2 

Diminution  annuelle ........  0,44 

| Pour  de  plus  grands  details,  voyez  le  Journal  de  Gotha. 
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Derniers  éle'mens  de  Pallas , par  M.  Gauss.  Mena.  de  Goltingue. 


i 


./• 


Longitude  moyenne , 1 8o3,  méridien  de  Gottingnc 32 1 * 34’  53*  64 

Mouv.  moyen  trop,  diurne 770*9365  Périhélie 131.  8.  8.54 

Log  demi-grand  axe 0.440071  Nœud. 173.38.12.43 

Demi- grand  axe 3.768361  Inclinaison..,  34. 57. a8. 35 

Excentricité 0.3447 434  — “an* 14  9.69.79 

On  voit  qu’on  pourrait,  sans  beaucoup  d’iucon venions , supposer  les 
deux  demi-grands  axes  parfaitement  égaux,  de  3,767753  par  un  milieu. 
Les  monvemens  moyens  seraient  égaux. 

Soit  NN'  l’écliptique , N le  nœud  de  Cérès , N'  celui  de  Pallas , 
NN'  = 9i*  36' 41";  car  pour  réduire  à 1806  le  nœud  de  Pallas,  j’y 
ajoute  a'  3o''.N  = io*  37'  3i",a,  N'  = i45*  a 3'  10'', 6, 

cos  N''  = sin  N sin  N'  cos  NN'  — cos  N cos  N'  ; 

on  aura 

N"  = 36*  17'  55"  inclinaison  mutuelle  des  deux  orbites. 

. ,<ui.  sid  !NN  sin  S — . . ». 

sinNN  = z-* = io6.a5.53 

un  N 

N 8o.53.4i 
longit.  du  nœud  N" 187.19.34 


tang  NN”  — o.53o3o84  sinNN" 9.9818908 

cos  N -4-9.9924889  sin  N 9.2657278 


tangNN'"  — 0.5227973  sinN'N"'=  10*  n'  13"  — 9.2476186 

NN'"  = 106"  4a'  8"  606 
N = 8o.33.4i 

longit  N'"  = 187.35.49.6 

On  aura  la  longitude  du  nœud  N"  sur  l’écliptique,  en  faisant 

tang  NN'"  = tang  NN"  cos  N = tang  106°  42'  8" 
longit  N'"  = long.  N -f-  106"  42'  8"  = 187°  35'  5o". 

La  latitude  se  trouvera  en  faisant  sin  N''N'"  = sinN  sinNN'' = io*  1 1'  12"; 
ainsi  ce  point  sera  peu  éloigné  de  «T  de  la.  Vierge.  Le  nœud  opposé 
sera  à 7'  35'  5o"  avec  une  latitude  australe  de  10°  11'  1a",  c’est-à-dire 
un  peu  au  nord  de  la  ligne  qui  passe  par  S et  1 de  la  Baleine. 

i55. 
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17G.  Ces  détails  vont  nous  servir  à exposer  une  idée  de  M.  Olbers. 
Pour  satisfaire  aux  vues  de  Kepler  et  de  Lambert , il  fallait  une  pla- 
nète a 3,8  de  distance  moyenne  au  soleil  ; il  s’en  trouve  deux,  mais 
elles  sont  imperceptibles.  M.  Olbers  a pensé  que  la  planète  primitive 
s’était  brisée  en  éclats  , que  l’un  des  fragmens  était  la  planète  Cérès,  et 
un  autre  la  planète  Pallas  ; qu’il  pouvait  y en  avoir  plusieurs  autres 
qui  circuleraient  à la  même  distance  du  soleil  ; que  les  excentricités 
et  les  inclinaisons  pouvaient  être  différentes , mais  que  les  orbites 
se  couperaient  toutes  au  même  point  ; qu'elles  auraient  des  noeuds 
communs,  où  elles  passeraient  toutes  nécessairement  à chaque  révolu- 
tion, cl  qu’ainsi  les  nœuds  seraient  les  centres  d’une  zûne  étroite,  où 
l’on  pourrait  chercher  les  autres  fragmens  avec  plus  d’espoir  que  dans 
une  zône  plus  large  qui  embrasserait  les  différentes  orbites  vers  leurs 
limites  australes  ou  boréales.  D’après  cette  idée.,  il  suffirait  d’examiner 
avec  soin  et  chaque  mois , les  deux  parties  opposées  du  ciel  dont  nous 
venons  de  fixer  la  position. 

Celte  conjecture  a été  presque  démontrée  par  ce  qui  nous  reste  à 
dire.  M.  Lagrange  en  a fait  le  sujet  d’un  Mémoire  qui  a paru  dans  la 
Connaissance  des  Tems  de  1814 , p.  ai  1. 11  y détermine  la  force  d’explo- 
sion nécessaire  pour  briser  une  planète  de  manière  qu’un  de  ses  morceaux 
puisse  devenir  une  comète.  On  y voit  qu’un  fragment  ainsi  détaché  de 
la  terre  serait  devenu  comète  directe,  si  la  vitesse  produite  avait  été 
lai  fois  celle  d’un  boulet  de  canon;  et  comète  rétrograde  , si  la  vitesse 
eût  été  i56  fois  celle  du  boulet.  Pour  des  planètes  autres  que  la  terre, 

on  aurait  — — ; la  vitesse  serait  moindre  pour  les  planètes 
y distance  moyenne  1 

supérieures.  Une  vitesse  moindre  ferait  que  le  fragment  pourrait  décrire 

une  ellipse;  ainsi,  pour  les  quatre  petites  planètes,  les  vitesses  ducs 

à l'explosion  seraient  moindres  que  de  20  fois  la  vitesse  du  boulet. 

177.  Ces  deux  planètes  sont  singulièrement  petites,  ce  qui  fait  que 
quelques  astronomes  voulaient  leur  refuser  le  nom  de  planète , et 
M.  Herschel  a proposé  de  les  désigner  par  le  nom  A' astéroïdes  ; mais 
ces  planètes  ne  sont  pas  plus  petites  en  comparaison  de  Mercure,  que 
Mercure  ne  l’est  en  comparaison  de  Jupiter.  11  en  est  de  cette  objection 
comme  de  celle  de  la  largeur  qu’on  peut  donner  au  zodiaque  ; elle  n’a 
nulle  importance  , et  l’on  s’accorde  à designer  Cérès,  Pallas  et  les  deux 
autres  dont  nous  allons  parler,  par  le  nom  générique  de  planète. 
a.  70 
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Le  peu  d’éclat  de  ces  deux  planètes  fait  qu'elles  sont  difficiles  à recon- 
naître, quand  on  a été  quelque  tems  sans  les  voir  ; on  risque  d'observer 
à leur  place  quelqu'une  des  étoiles  télescopiques  qui  sont  en  si  grand 
nombre  dans  toutes  les  parties  du  ciel.  Pour  éviter  cet  inconvénient, 
M.  Harding  conçut  le  projet  de  donner  un  zodiaque  complet  de  la 
zone  que  peuvent  parcourir  les  petites  planètes  , et  d'y  marquer  toutes 
les  petites  étoiles  télescopiques  avec  lesquelles  on  pourrait  les  con- 
fondre. Il  a paru  trois  livraisons  de  ces  cartes.  Eu  les  vérifiant  avec 
soiu  , et  les  comparant  avec  le  ciel,  M.  Harding,  le  a septembre  1804, 
détermina  la  position  d’une  étoile  de  huitième  grandeur,  en  la  com- 
parant aux  étoiles  9 5 et  g8  des  Poissons  (catalogue  de  Bode).  Ces 
étoiles  sont  situées  fort  près  de  l’équateur,  au-dessus  de  la  queue  de 
la  Baleine  , c’est-à-dire  à fort  peu  de  distance  de  l’un  des  noeuds  , et 
dans  cette  espèce  de  défilé , où  l’on  est  sûr , d’après  M.  Olbers , de 
saisir  les  planètes  à leur  passage.  Le  4 septembre,  l’étoile  n’était  plus 
à la  même  place  ; elle  était  devenue  un  peu  plus  australe  et  plus  occi- 
dentale; le  5,  nouveau  changement.  Du  5 au  6,  M.  Harding,  avec  un 
micromètre  circulaire,  détermina  un  mouvement  de  7'  3o"  rétrograde 
en  ascension  droite,  un  mouvement  de  ta'  43''  en  déclinaison  australe, 
l’intervalle  des  observations  étant  de  a4h  >4*  ta".  M.  Olbers  vérifia  ce 
mouvement  le  7 et  le  8 du  même  mois.  La  planète  paraissait  alors  de 
huitième  à neuvième  grandeur,  sans  nébulosité , et  d’une  couleur  blanche; 
peu  de  jours  après , et  sur  un  arc  de  quatre  degrés  héliocenlriques , 
M.  Gauss  calcula  des  élémetis  ; mais  ces  élémens  éprouvèrent , comme 
on  s’y  devait  attendre , des  changemens  assez  considérables.  Celte  pla- 
nète a reçu  le  nom  de  Junon.  En  voici  les  derniers  clémens , par 
M.  Gauss,  suivant  le  Journal  de  Gotha,  pour  1811. 

1811.  Méridien  de  Gottingue,  longitude  moyenne  de  Junon 177"  48'  a' 8 

Mouvement  tropique  diurne. . . 8i3*,a486  Périhélie 83. 14. 3a. 4 

Log  demi-grand  axe 0.4385711  Noeud 171.  9.13.5 

Demi-grand  axe 3.670389  Inclinaison i3.  4.37.0 

Excentricité o.s543634,  on  sinus 14-44-  9-r 

On  voit  que  la  distance  est  encore  la  même  à fort  peu  de  chose 
près.  En  calculant  par  les  formules  précédentes  la  longitude  et  la  la- 
titude du  point  d’intersection  des  orbites  de  Junon  et  de  Cérès  , on 
trouve  209°  27'  19";  sur  l’orbite  de  Cérès,  209’  5-j'  1";  sur  l’écliptique. 
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latitude  8*  17'  1 8".  L’intersection  n’est  donc  pas  la  même  que  celle  de 
Pallas,  il  s’en  faut  de  32’  en  longitude  et  de  1*  54'  en  latitude. 

178.  Encouragé  de  nouveau  parla  découverte  de  M.  Harding  à suivre 
son  plan  de  recherche , M.  Olbers,  le  39  mars  1807 , aperçut  une  étoile 
de  cinq  à sixième  grandeur  dans  l’aile  boréale  de  la  Vierge  ; il  était 
bien  sûr  qu’elle  n’y  était  pas  auparavant  ; il  ne  douta  nullement  que  ce  ire 
fût  une  nouvelle  planète.  Il  s’en  remit  à M.  Gauss  du  soin  de  donner 
un  nom  à la  planète  ; M.  Gauss  la  nomma  Vesla , et  lui  choisit  pour 
symbole  un  autel  sur  lequel  brûle  le  feu  sacré.  M.  Gauss  en  calcula 
les  élémetis  qui  subirent  à l’ordinaire  des  améliorations  successives. 
Voici  les  plus  nouveaux  qui  sont  encore  purement  elliptiques  , car  il 
n’a  pas  encore  été  question  de  calculer  les  perturbations. 

• 

1811 , i Gottiogue.  Longit. . . . ao if?  Mouv.  diurne  trop. . . 976,8365 

Périhélie a5o.  19.36  Inclinaison 7“  7'  5i* 

Q io3.io.4i  Excentricité c 1 836a 53 

} grand  axe  a,363iq8....  log.  o.37Ô3ooi, 

Par  les  mêmes  formules , on  trouve  pour  la  longitude  du  nœud 
commun  337 4 9'  37",  et  pour  la  latitude  9’  33'  3o";  le  milieu  entre  les 
trois  résultats  est  ao8*  54' , latit  9”  17'B  : ces  nœuds  sont  toujours 
dans  la  Vierge  et  la  Baleine. 

179.  Il  nous  reste  à parler  des  diamètres  des  quatre  petites  planètes; 
la  mesure  en  est  très-difficile,  car  ils  sont  d’une  petitesse  qui  échappe 
aux  micromètres  ordinaires. 

Avec  un  télescope  de  7 pieds  fait  par  M.  Herschcl , M.  Harding  11c 
trouve  pas  à Gérés  un  noyau  aussi  vif  qu’aux  petites  étoiles  dont  elle 
est  entourée  ; il  croit  à Cérès  une  espèce  de  nébulosité.  Avec  un  téles- 
cope de  i3  pieds  de  M.  Schroëter,  il  trouva  Cérès  à peu  près  double 
du  premier  satellite  de  Jupiter  : or  M.  Schroëter  a trouvé  que  le  dia- 
mètre de  ce  satellite  est  de  i",4,  d’où  51.  Harding  conclut  que  Cérès 
ne  peut  avoir  moins  de  a",  ni  plus  de  3"  de  diamètre;  et  il  ne  croit  pas 
qu’on  puisse  s’écarter  beaucoup  de  la  vérité,  en  supposant  2", 5 

Par  des  mesures  directes,  M.  Schroëter  trouve  i",83  pour  le  noyau, 
et  3",5i4  pour  le  diamètre  entier,  y compris  la  nébulosité.  Par  un 
milieu  entre  un  grand  nombre  de  mesures,  il  trouve  la  nébulosité  de 
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G", 38 2 , et  le  noyau  3",  4 8 2 pour  la  distance  moyenne  de  la  terre  au 
soleil. 

Par  des  mesures  semblables,  il  trouve  pour  Pallas  6",5i4  et  4",5o4- 

Junon  n’a  que  5'',oüy  de  diamètre;  elle  n’a  point  d’atmosphère  sen- 
sible. Ces  mesures  ont  précédé  la  découverte  de  Vesla. 

51.  llerschel  n’a  trouvé  que  des  fractions  de  seconde  (voyez  l’ouvrage 
de  M.  Schroèter,  intitulé  : Liltciuliaksche  lieobachtung , der  nru  snuleckten 
Planctcn.  Gollingue  , i8o5) ; vous  y trouverez  aussi  une  traduction 
du  Mémoire  que  M.  llerschel  a publié  dans  les  Transactions  philoso- 
phiques de  1802. 

180.  Quand  on  a découvert  une  planète,  on  peut,  comme  on 
l'a  vu  (>48),  trouver  à peu  près  la  valeur  assez  approchée  des  rayons 
vecteurs  pour  calculer  quelques  jours  à l’avauce  la  marche  de  la  pla- 
nète, pour  la  reconnailre  et  l’observer  si  elle  est  très-petite  : à mesure 
que  les  observations  se  multiplient , on  corrige  scs  premières  sup- 
positions, et  quand  elle  se  perd  dans  les  rayons  du  soleil,  on  est  assez 
avancé  dans  la  théorie  pour  savoir  à très-peu  près,  quel  jour  et  dans 
quel  endroit  du  ciel  elle  redeviendra  visible.  On  se  trouvait,  il  est  vrai, 
dans  un  cas  plus  embarrassant  pour  Gérés,  mais  c'était  par  un  concours 
de  circonstances  extraordinaires.  M.  Piazzi  seul  avait  observé  la 
planète;  il  n’en  avait  communiqué  que  deux  positions,  en  y joignant 
le  tems  de  la  station.  Une  maladie  l’avait  empêché  de  tirer  parti  lui- 
même  de  celles  qu’il  n’avait  pas  communiquées , parce  qu'il  n’avait  pas 
eu  le  tems  de  les  rédqirc.  La  planète  était  difficile  à reconnaître,  à cause 
de  son  peu  de  lumière;  on  n'avait  pas  assez  de  données  pour  calculer 
son  orbite , c’est  ce  qui  a retardé  de  quelques  mois  l’instant  où  l’on  a pu 
la  retrouver.  Mais  dès  que  M.  Piazzi  put  réduire  se9  observations , il  les 
communiqua  aux  astronomes;  M.  Gauss  calcula  l’orbite,  et  la  planète 
bit  retrouvée.  On  n’eut  pas  la  même  incertitude  pour  les  trois  autres, 
parce  que  les  astronomes  se  commuiquaicnt  leurs  observations  à mesure 
qu’elles  étaient  faites  ; M.  Gauss  et  M.  Rurchhardt,  en  peu  de  jours  don- 
nèrent des  orbites  approximatives  qu'ils  corrigeaient  successivement. 
M.  BurcKhardt  n’a  point  encore  publié  ses  méthodes  ; nous  allons  donner 
une  idée  de  celles  de  M.  Gauss,  d’après  son  ouvrage  du  mouvement 
des  planètes  dans  des  sections  coniques.  Mais  auparavant  montrons 
comment  sur  les  premières  observations  de  Gérés,  ou  aurait  pu  déter- 
miner à fort  peu  près  sa  distance  au  soleil. 
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181.  Dans  l'observation  du  premier  jauvicr  1801  , la  première  de 
toutes,  à 8h  43'  18"  tems  moyen  à Païenne,  on  avait 


T = 

l-raâ*  22'  58"5 

G = 3“  6'  : 

37"A 

O = 

9. 11.  1.50,9 

log  V... 

9.9926158 

T = 

4. 12.21.27,4 

sin  T. . . 

9.8686182 

R sin  T... 

9.8612340 

C.sinT. . 

. 0. i3i38i8 

C.2,5  = (>... 

9.6020600 

langG. . 

. 8.735io34  sinC  = 

i6*53'4o"+4a" 

9.4632940 

tangG 
tau  s Y ‘ ' 

. 8.8GG485a 

T = 

1S2.21. 27 

3o65 

siu  8. . 

. 9.70884 

S = 

30.44.53  — 42 

9.4636005 

> — 

2‘y'  II"... 

. 8.575i3 

S — 

101 . 1 . 5i 

sinC 

sin  $ 

corrigé. . . 

• 9.7084980 

ç = 

70. 16. 38  -f-  42 

A = 

2.9.  8 . . 

. 8.5749816 

L’élongation  prouve  une  planète  supérieure,  donc  v>  1;  la  planète 
est  fort  petite , donc  v > 2 très-probablement  ; je  suppose  successi- 
vement v = a,5,  = 3,o,  = 3,5,  etc.;  cos  À est  très-peu  différent  du 

ravon , car  A < 3’.  Soit  C l’angle  à Cérès , sin  C = ^ >l”  **  : et  d’abord 
sin  C = — — = iC*  53'  40".  Cet  angle,  joint  à T et  à la  commuta- 
tion S,  doit  faire  1807;  donc  S = 3o”  44*  55".  Je  retranche  cet  angle  de 
l’angle  à la  terre  101°  1'  3i" , il  reste  70°  16'  38"  pour  la  longitude  ïielio— 

cen trique;  j’ajoute  log  sin  S à log  — -;"ry- , ja>  log  langA  = tang  2°  g'  n". 

La  latitude  approchée  X = 2'Ç)'  1 1"  me  donne  o.oooâo65  à ajouter  à 
log  sin  C.  C augmente  de  43">  S diminue  d’autant  ; P augmente  42"» 
et  A diminue  de  3*  et  devient  a*  y'  8"A, 

Je  fais  des  calculs  pareils  , dans  la  supposition  de  v = 3 , 3,5 
et  4.o- 

Voyez  dans  les  tableaux  suivans  le  résultat  de  ces  calculs  daDS  diffé- 
rentes hypothèses,  pour  les  observations  des  deux  premiers  jours.  Rien 
u’ empêcherait  d’augmenter  le  nombre  des  suppositions  différentes. 
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V 

Longit.  hélioc. 

Latit.  htlioc. 

a. 5 

3.0 
3.5 

4.0 

flOc0  17' ao* 
a.  7.04.33 
a.  5.aa.a6 
a.  3.5i.a8 

a.  9.  8 A 
a . 1 9 . 53  A 
3.37.  4 A 
a. 3a. 37  A 

a.5 

3.o 

3.5 

a. 10. 3i .44 

a.  7.35.47 
a.  5.3i.3i 

a.  6.53  A 
a. 17. 17  A 
a. 24.56  A 

V 

Mouvera.  observé. 

Calculé. 

a.5 

>4'  *4' 

1 4'  56* 

+3a' 

3.0 

ll.l4 

11  .aa 

3.5 

9-  5 

9-  1 

- 4 

Ce  s calculs  ne  coûtent  rien  , on  les  fait  avec  plaisir  le  matin  qui  suit 
la  découverte. 

Le  a janvier,  à 8'1 39'  5",  c’est-à-dire , après  un  intervalle  de  2311  35' 47”, 
on  aurait  T—  a0  19'  44”>6,  0 = 3”  a'  i3",  T=4y  »*  >7'  i4"»8.  Par  des 
calculs  semblables,  j'en  déduis  le  mouvement  hélioceulrique  daus  mes 

différentes  hypothèses  ; je  calcule  ‘ , qui  me  donne  3a"  de  trop 

v’ 

dans  celle  de  3,o,  et  4"  de  moins  dans  celle  de  3,5;  j’en  conclus  que  a,5 
et  3,o  sont  trop  faibles,  et  5,5  trop  fort  ; par  une  simple  règle  de  trois, 
je  trouve  que  3,35  ira  beaucoup  mieux.  Ainsi , dès  le  second  jour 
j’ai  déjà  une  idée  assez  exacte  de  la  distance. 

Nous  avons  trouvé  ci-dessus , par  le  tems  de  la  station , 3, a. 

18a.  Ou  voit  que  quelques  secondes  de  plus  ou  de  moins  nous  font 
donner  la  préférence  à l’une  de  nos  hypothèses,  mais  ce  petit  nombre 
de  secondes  11c  passe  pas  l'erreur  possible  des  observations.  Ainsi  rien 
n’est  moins  sur  que  le  premier  résultat.  Ou  fera  des  calculs  semblables 
le  lendemain  et  quelques  jours  après  : à mesure  que  l’arc  sera  plus 
grand , le  résultat  sera  moius  incertain.  Prenons  la  dernière  observa- 
tion de  M.  Piazzi.  Le  1 1 février,  à G1'  ai'  5j"  de  tems  moyen,  on  avait 
T = i^aG*  a6'  40",  G = 0°  56'  5,  O = îo^  aa*  35'  41 , logV  q.994588-j. 
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T = 3*  5o'  59”.  Par  des  calculs  tout  pareils  dans  nos  trois  hypothèses 

les  plus  vraisemblables,  j’obtiens  les  quantités  suivantes  : 


V 

Longitude. 

Latitude. 

Mouvexn.  htilioc. 

3.5 

a-r,9°  3g' 33” 

o°3a'a9” 

9“ sa'  i3”  1 

3.o 

2.l5.37.1I 

0.33.34 

8.19.4S  | 

3.5 

2.12.47.50 

o.34- i3 

7 . a5 . a.{ 

I, 'intervalle  est  de  4°'  2,h  58'  57"  pendant  lesquels  le  mouvement 
moyen  du  soleil  est  de  4°'  '8'  28", 5=4°’  i8',475  = Go(4o'  18", 475}. 
Le  mouvement  héliocentrique , réduit  à l’écliptique,  sera  donc 
6o  '4o.  iS.^75)  ^ ^ cl  y étant  les  latitudes  des  deux  jours. 

V * cos  X cos  a' 

L’hypothèse  de  a,5  donnerait  par  celte  formule  un  mou- 


vement de 10”  13' 14" 

Mais  dans  cette  hypothèse , le  mouvement  que  donne 
l’observation  est  de 9.33.1 3 

Ce  mouvement  trop  faible  de o.5o.  1 

nous  dit  qu’il  faut  augmenter  le  rayon  vecteur  2,5. 

L’hypothèse  de  3,o  donne  par  la  même  formule.  . . . 7*  45’  5o" 

Le  mouvement  calculé,  d’après  l’observation,  est  de.  . 8.13.48 

Le  mouvement  calculé  est  de . 26. 58 

Il  faut  donc  diminuer  le  rayon  vecteur  v=3,o. 


L’hypothèse  de  3,5  à plus  forte  raison  est  à rejeter;  elle  donnerait 
un  mouvement  béliocentrique  plus  fort  de  j5'  4*"  qne  le  mouvomeut 
tiré  de  la  règle  de  Kepler. 

De  2,5  à 5,o,  l’erreur  varie  de  76'  5g"  ' nous  dirons 


76'  5g"  : o,5  ::  36'  58"  : = i§42l  = 0,1 75 

1 J > 76  og  7b  39'  > 1 


qu’il  faut  retrancher  de  3,0  ; ainsi  le  rayon  de  cercle  serait  3,825  , mai» 
les  changcmens  d’erreurs  ue  sont  pas  bien  exactement  proportionnels 
au  changement  de  distance  ; ainsi  nous  11c  pouvons  pas  regarder  co 
résultat  comme  assez  exact.  Calculons  les  deux  observations  dans  l’hy- 
pothèse 2,8;  elle  nous  donnera  un  mouvement  de  8'  3y'  3"  trop  fort 
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de  o'  aï",  puisque  la  règle  de  Kepler  ne  donne  que  8’  36'  40".  On  voit 
qu'il  suffirait  de  réduire  le  rayon  à 3,797  environ  pour  tout  accorder. 

Les  latitudes  hélioccntriques  sont  a9  16'  a5''  et  0°  35'  9",  l’intervalle 
en  longitude  de  8“  37'. 


i83.  Cherchons  maintenant  le  nœud  et  l'inclinaison;  on  voit  d'ahord 
par  les  latitudes  australes  décroissantes , que  la  planète  est  près  de 
passer  par  son  nœud  ascendant. 

Soit  CE  = a”  16'  a5'',  première  latitude;  AD  = o*  33' 9'',  seconde  la- 
titude, AC  = 8*  37'  arc  de  l’écliptique  ; nous  aurons  (XVII.  i3)  (fig.  1.7) 


et 


fin  AC  tang  AD  cot  CE 

1 — cos  AC  tang  AD  col  CE 

ta  ru?  AND  = . 


ce  qui  donne  AN  = a*  44*  3i" 

Longitude  du  point  A = a.  17.  3.  a 

longitude  Q = 3.19.47.53 
pour  5 ans  = 4 10 

Q en  1806 a.ig.5i  45 


Si  nous  comparons  ces  calculs  grossiers  , tirés  de  deux  seules  ob- 
servations , avec  les  élémens  de  M.  Gauss , nous  aurons  pour  la 
distance  moyenne  3,797  au  l‘eu  3.767346  pour  le  lieu  du  no-ud 
a^ ig“5i'43'',  en  1806,  au  lieu  de  a^ao*  53'4i";  c’est-à-dire,  i°  d’erreur; 
l’inclinaison  n*a3'o''  au  lieu  de  io°57,4i";  trop  forte  46'  19''. 

M.  Piazzi  lui-même  , par  la  totalité  de  scs  observations  , avait  trouvé 
dans  le  cercle,  v=a.686a,  Q = 8o°45'48'' , I = io°5i'ia''.  Mais  re- 
marquons que  ses  observations  ont  été  imprimées  avec  quelques  va- 
riantes , et  que  voulant  simplement  donner  un  exemple  de  la  facilité  de 
ces  calculs  , je  n’ai  pas  cherché  quelle  était  la  leçon  préférable  , et 
que  j’ai  supposé  les  deux  observations  telles  que  je  les  ai  trouvées 
d’abord. 


184.  H en  résulte  que  par  des  calculs  extrêmement  simples  , on 
aurait  pu  déterminer  une  orbite  circulaire  qui  aurait  donné  pendant 
une  année  entière , les  lieux  géocentriques  de  la  planète  , à quel- 
ques minutes  près , pour  la  déclinaison , et  c’est  là  l’essentiel  ; car  avec 

la 
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la  déclinaison , on  dirige  la  lunclte  à la  hauteur  convenable  pour  que 
la  planète  en  traverse  le  champ.  Uu  degré  sur  l'ascension  droite  ne 
fera  que  4*  sur  le  terns  du  passage.  Ainsi  quand  la  planète , trois 
mois  après , serait  sortie  des  rayons  du  soleil , on  en  serait  quitte 
pour  observer  à La  déclinaison  donnée , toutes  les  petites  étoiles  qui  , 
pendant  uu  quart  d’heure , traverseraient  la  lunette  , tant  au-dessus 
qu’au-dessous  du  fil  équatorial  ; et  si  l’on  avait  eu  quelque  doute  entre 
plusieurs  étoiles , en  répétant  l'observation  le  lendemain  , on  eût  distin- 
gué la  planète  des  étoiles  voisines. 

Mais  si  ces  méthodes  faciles  sont  suffisantes  pour  la  pratique , il  n’est 
pas  moins  vrai  que  c’est  toujours  un  problème  fort  intéressant  que 
celui  qui  a pour  objet  de  déterminer  exactement  l'orbite  elliptique 
d'une  planète  absolument  inconnue  , d'après  un  arc  de  8 à io*  qu’elle 
aura  parcouru  les  premiers  jours  de  son  apparition.  Voyons  donc  la 
méthode  de  M.  Gauss. 

i85.  Nous  prendrons  l’exemple  calculé  par  lui-même,  page  167  de 
la  Théorie  des  Mouvemcns  planétaires.  Voici  le  titre  entier  de  cet 
ouvrage  : Theorui  Motus  Corponun  cceleslium  in  sectionibus  'conicis 
soient  ambientium , auctorc  Carola-Fridcrico  Gauss.  Harnburgi  , 1 80g. 

Les  raomens  des  trois  observations  sont,  en  lems  moyen  de  Green-, 
wich  , 


octobre  1804....  T = 5i.458644 

T'=  17.421885 

T"=  27.393077 

log. 

t = T' — T = 11.963241 

1.0778489 

i'—  T"—  T'==  9.971192 

o- 998747  « 

t’=  V—  T = 21.934433 

1.5411 a65 

Lieux  héliocentriques 
de  la  terre. 

r.og.  rayon  vecteur 
de  la  terre. 

Long,  géocentrique 
de  la  planète. 

Latit.  géocentr. 
de  la  planète. 

I = 1 2°  28'  27"  78 

t = 24.i<).49'°5 
^=34. 16.  ,q.65 

v ...9.9996828 
V...  9. 9980979 
V'...  9. 9969678 

a =354*44  3i*  60 
a'=35a.34.aa. 12 
a*=35  i.44-3o.  00 

$=— 4*59'3i* 
4'= — 6.21 .55  I 
/3”= — 7.17.51 

F — / = i 1 .5i .ai 
t" — V s 9.56.21 
\ r — / =21 .47*42 

l — a ss  17.43.56 
t — a ' = 3i  .45*27 

r — a"  = 4a. 41. 4© 
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1 86.  Les  quantités  / et  V renferment  de  le’gères  corrections  faites 
aux  quantités  vraies , et  qui  ont  pour  motif  des  details  de  calculs  dans 
lesquels  nous  ne  croyons  pas  devoir  entrer  ici,  pour  diriger  notre 
attention  uniquement  sur  le  fond  de  la  méthode.  Ainsi  nous  suppose- 
rons les  / et  les  V comme  donnés  directement  par  les  tables,  les  a et 
les  j8  comme  déduits  directement  de  l’observation. 

Cela  posé,  soient  RE  l'écliptique  ( fig.  118),  A,  A',  A"  les  points 
auxquels  répondait  la  terre  dans  les  trois  observations.  Ces  points  nous 
sont  donnés  par  les  longitudes  /,  /'  et  l'. 

B , B',  B"  les  trois  lieux  géocentriques  de  la  planète  hors  de  l’éclip- 
tique ; les  arcs  perpendiculaires  Bu  , BV,  BV'  scrout  les  latitudes  géo- 
cenlriques  observées  ; elles  sont  australes  , mais  la  figure  les  suppose 
boréales  : elle  suppose  encore  que  les  longitudes  a,  a', a"  de  la  planète 
sont  croissantes  et  plus  grandes  que  les  longitudes  de  la  terre  : elles  sont 
décroissantes  et  moindres  dans  notre  exemple,  mais  nous  avons  donné 
la  figure  en  supposant  tout  positif. 


187.  Menez  les  trois  arcs  obliques  AB,  A'B',  À"B''  qui  joignent  les 
lieux  héliocentriques  de  la  terre  et  les  lieux  géocentriques  de  la 
planète.  Ces  trois  arcs  seront  différemment  inclinés  sur  l’écliptique  , 
sur  laquelle  ils  formeront  les  angles  BAa= y , B' AV  — ÿ,  B"A"a"  = jf'. 
Pour  trouver  ces  angles,  nous  aurons  les  trois  formules 


tangB a tang  S . , 

,ang>  = -ro  = ,-nrc ,an«>: 


tang  jS' 


’ «□(Z' — «')  * 


tang  y" 


tan  g S' 
sin  (l- — a'V 


Nous  aurons  les  trois  arcs  obliques  AB  par  les  formules 


tang  AB='i^ 

o co»  y 


*2tÜ=Û,  tang  A'B 


COS  J. 


tang  A"B"  ; 


En  voici  le  calcul  : 


tang 

tang  (/'—  o*) 
cos  y.’ 


cos  y 


C sin  (Z — a). . . . 
tang  /3 

tang  > = — 16*  o'  8". . . . 
Csin(/'  — a').... 
tang  p 

tang  y’  = — 1 1*  58'  o". . . . 


o.5i63i46 
8.9413480  — 

9.4575626 
0.2787458 
9.0474865  — 

9.3262323 
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Csin  (?' — a")....  0.1687304 

tang^" 9.1075931  — 

tang  y"  = — io*4i'4o". . . . 9.3761335 

A mesure  qu’on  détermine  ces  angles  et  les  suirans  , il  est  utile  d'en 
faire  un  tableau  pour  les  trouver  plus  facilement  au  besoin. 

188.  I.es  angles  sont  négatifs  comme  les  latitudes;  ces  angles  seront 
donc  au-dessous  de  l'écliptique. 

Ceo*  y.,..  0.017163a 
’tang  ( l—  a ). . . . 9.5048248 
tang  AB  = 18*  23' 5g".. . . 9.5319880 

C cos  y' ... . 0.0095420 
tang  (f— a') 9.7916905 

tang  A'B'  = 3a*  19'  26". . . . g.8oia3a5 

Ccosj."....  0.0076096 
tang  (f — a")....  g.g65oio6 

tang  A"B"=45*  1 1' 42"- • • • 9.972620a 

En  plaçant  sur  une  figure  les  points  A , A',  A"  et  B,  B',  B"  sans  beau- 
coup de  peine  , on  connaîtra  la  position  respective  des  angles  et  des 
côtés  , on  verra  que  ces  arcs  obliques  AB  se  dirigent  contre  l’ordre 
des  signes , parce  que  la  planète  est  rétrograde  et  la  terre  directe. 

189.  A ces  premiers  calculs  , nous  ajouterons  les  suivans  dont  nous 
aurons  besoin  plus  tard. 


logV.... 

•••  9-999®*a® 

siu  AB. , . . 

•••  9-499'932 

log  V sin  AB. . . . 

. . . 9.4988808 

logV'.... 

...  9.9980979 

sin  A'B'. ... 

...  9.7381107 

log  V1  sin  A'B'. . . . 

. .,  9.7362086 

logV'.... 

...  9.9969678 

sin  A"B''. . . . 

...  g. 835363o 

logV"  siu A"B"..., 

....  9.83a35o8 
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igo.  Prolongeons  indéfiniment  nos  trois  hypoténuses  : elles  iront 
nécessairement  se  couper  eu  trois  points  ; AB  et  AB'  se  couperont 
en  D";  A'B'  et  A"B"  en  D;  AB  et  A"B"  en  D' ; elles  y formeront 
trois  angles  que  nous  désignerons  par  D,  D'  et  D"  ( lig.  u8),  en  re- 
marquant que  B et  B'  donnent  D",  B'  et  B1'  donnent  D,  enfin  B et  B" 
donnent  D',  ensorte  que  les  trois  lettres  D ont  toujours  un  nombre 
d'accens  tel , qu’il  y aura  toujours  trois  accens  répartis  entre  A , B et  D. 

Cherchons  ces  trois  angles,  ainsi  que  les  arcs  AD",  AD',  A'D",  A'D, 
A"D',  AD  dont  les  différences  seront  les  trois  côtés  D''D',  D"D  et  D'D 
du  triangle  aux  trois  intersections.  Nous  avons  le  choix  des  formules  ; 
mais  puisqu'il  s’agit  de  déterminer  les  trois  inconnues  de  chacun  de 
nos  triangles,  nous  donnerons  la  préférence  aux  analogies  de  Néper. 

19  t.  Dans  le  triangle  A A'D",  nous  avons  le  côté  AA'  =(!'  — /),  les 
angles  sur  la  base  y et  180’  — y'. 

j8o* — y = 163.59. 5a  /' — l = iî*5i'ai" 
y’—  ii.58.  0 j(/ — /)  = 5.55.4<>,5 

somme  = iy5.5y.5l  On  prend  le  supplément  du  plus 

différence  = i5a.  1 5 a grand  des  deux  angles  y. 

i somme  = 87.58.5G  = S 
4 différence  ss  76.  0.56  = ci 

lang; (l — /)....  g. oi63358 ".....  g.oi63358' 

CsinS....  o.  oooa6g.}  C cos  S 1.4535391 

siurf. ..  9.9869395  cos  d g.383aoao 

tang  5'43'a5. . . . g.oo55447  tang35“a8'3a" 9.8528769 

5.45.35 

côté  opposé  au  grand  angle,  ,V'D"=  41. 13.57....  A'D"=  4,>,ô-57 
au  petit  angle,  AD"=  29.43.  7 A’B'  = 3a.ig.25 

AB  = i8.a3.59  B'D"  ==  8.54752’ 

BD"  = 1 1 . 19.  8 

sin(f — l ) ...  9.3127087 ....  9.3137087 

sin  y . . . . 9 . 44o3g68  sin  y 9 . 5 1 66885 

C sin  A'D". . . . o.i8io38o  C sin  AD" 0.0047454 

D"  = 4*^5'45. . . 8.9541435 8 . gâ. j 1 4 Ai 

sin  D"  par  un  milieu. . . . 8.g3{i45i 
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Un  senl  de  ces  calculs  suffirait  pour  D",  mais  dans  ces  longues  opéra- 
tions j il  est  lion  de  vérifier  les  résultats  autant  qu  on  peut , pour  ne  pas 
laisser  accumuler  les  erreurs.  U est  bon  en  même  tems  de  faire  à 
mesure,  le  tableau  général  de  tous  les  côtés  ci-dessus,  et  de  tous  les  arcs 
que  fait  connaître  le  calcul. 

192.  Nous  aurons  de  même  pour  le  second  triangle, 

180*  — y = 168°  a'  o'  (T— f)  = 9.56.20.6 
y"—  10.41.4°  — f')  = 4-58.10.3 

somme  = 178. 43  -4° 
différence  = 157.20.20 

S — 89.21.50 
d =3  78.40.10 

tangi(r— 0...  8.9392854 8.9392834 

CsinS...  0.0000268  CcosS....  1.9545986 

sind...  9.9914520  cos  d....  9.2932942 

tang  4"Ô2'24',,5.  • • 8.9207622  tang 56° 58' 53" 5 0.1871762 

4.52.24.5 

côté  opp.  au  grand  angle  = A"D  =3  61 .5i . 18.0. . . A''D  = 61 .5i . 18 
au  petit  angle  =A'D  = 52.  6.29.0  A"B"  = 4°.  11. 4^ 

A'B'  = 32.19.25  B'D  = 18. 3g.  56 

B'B'  = 10. 17.  4 

sin  (1”— f).  • • 9.2370422 9.2370422 

sinj.'...  9.3i66885  sin  >". . . 9.2685109 

C sin  A'D. . . o.o5465i3  D sin  A"D . . . 0.1028293 

sin  D=2°i9'34"  8.6o838ao 8.6o838a5 

sin  D par  un  milieu 8.6o8382i 

193.  Pour  le  troisième  triangle  , 


1 
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ioo”— y — i63.5g.5a  l' — l = ai”47'4a" 

y"  — 10.41.40  i(f'— 0=  jo.53.5i 

aS  = 174.41 -3a 
2(1  = i53. 18.  ta 


S = 87.30.46 
d = 76.3g.  6 

tangi(f'— /)•••  9-a844857  T......  g. 3844857 

C sin  S . . . 0.000466a  C cos  S . . . 1 . 3344g5a 

sia  d. . . g.g88io5g  c osd...  9. 5633686 


tang  jo*37'i5"8. . . 9.3730578  tang  45* 49' 4®' g.9833495 

10.37.16 


côté  oppose  au  grand  angle  =A'Ty  = 54.37.  a...  A"D' = 54.37.  3 
au  petit  angle  = AD'  = 33.ia.3o  A"B"  = 43.u>43 

AB  = i8.a3.5g  B"D' = ii.i5.ao 


BD'  = i4.48.3i 

siu  9.5697095 g. 5697095 

sin  j....  g.44<>3g68  sin  j.". ..  9.3685109 

CsinA"D'...  o.o8g58i5  C sin  AIT...  0.3614693 


sinD'=7'i3'38''...  9.0996878... 

sin  D'  par  un  milieu 

AD'  = 33”  ia'5o" 
AD"  = 39.45.  7 

D"D'  = 3.a9.a3 

A"D  ss  61 .5i . 18 
A"D'  = 54.37.  a 

D'D  = 7-a4- *6 


• 9.0996896 

...  9.0996887 

A'D  = 5a”  6'  ag 
A'D"  = 4i.i3.57 

D"D  = 10. 5a. 3a 

D = 3. 19.34 

D'  = 7.i3.58 
D"  = 4.55.45 


ig4-  Les  trois  côtés  de  notre  triangle  d'intersection  sont  fort  petits  ; 
et  cela  se  conçoit;  les  trois  angles  sont  fort  petits  aussi,  et  cela  doit 
être  d'après  la  grande  obliquité  des  trois  angles  qui  ont  toujours  un 
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angle  fort  obtus;  mais  de  ces  trois  angles  il  y en  a un  qui  n’cst  pas  dans  le 
triangle  d'intersection,  car  la  somme  des  trois  angles  doit  surpasser  180°. 
11  y a donc  un  de  ces  angles  D qui  est  extérieur  au  triangle,  et  il 
doit  être  moindre  que  la  somme  des  angles  intérieurs  ; ils  sont  tous 
plus  petits  que  la  somme  des  deux  autres.  L'angle  extérieur  a donc  son 
supplément  dans  le  triangle , et  cet  angle  obtus  doit  être  opposé  au 
plus  grand  côté  ; c’est-à-dire  à D'D  ; c’est  donc  D'  qui  est  extérieur. 

IVous  aurons  donc 

D ==  a’  19'  34"  opposé  à D'D' = 3.aç).53 
D'  = 173.46. aa  opposé  à D'D  = 10. 5a. 3a 
D"=  4-55.45  opposé  à D'D  = 7.34.16 

Somme  = 180.  1.41 

Ce  petit  triangle  nous  est  fort  inutile , mais  ses  côtés  et  ses  angles 
nous  serviront.  On  voit  par  la  figure  que  D'  est  en  effet  extérieur 
au  triangle  , mais  il  est  bon  de  le  trouver  par  des  considérations  plus 
générales. 

M.  Gauss  a fait  tout  ce  calcul  préparatoire  par  des  formules  toutes 
différentes  et  moins  connues  ; mais  les  analogies  de  Néper  ont  le  double 
avantage  d’être  dans  la  mémoire  de  tous  les  calculateurs , et  detre 
plus  expéditives. 

ig5.  Le  point  A est  le  lieu  liéliocentrique  de  la  terre,  B le  lieu 
géocentrique  de  la  planète  ; l’arc  de  grand  cercle  AB  qui  les  joint , 
prolongé  indéfiniment,  doit  passer  par  le  lieu  héliocentrique  de  la 
planète  ; car  le  plan  qui  passe  par  le  soleil , la  terre  et  la  planète  , est 
nécessairement  celui  d’un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste.  Je  dis  de 
plus  , le  lieu  héliocentrique  de  la  planète  est  sur  l’arc  AB  même , entre 
A et  B,  quelque  part  en  C ; car  la  planète  est  supérieure  et  presque 
en  opposition.  Donc  elle  est  pins  voisine  de  la  terre  que  du  soleil  ; 
donc  la  latitude  géocentrique  est  plus  grande  que  la  latitude  héliocen- 
trique , et  ces  deux  latitudes  sont  de  même  dénomination  ; donc  la 
latitude  héliocentrique  est  australe  et  moindre  que  Bo  ; donc  C est  sur 
l’arc  AB.  11  en  est  de  même  des  deux  autres  points;  l’orbite  de  la  pla- 
nète est  d’ailleurs  un  plan  : ainsi  menons  un  arc  de  grand  cercle  C'C'CQ 
entre  l’écliptique  et  les  points  BBH",  et  ce  cercle  pourra  représenter 
l'orbite  inconnue  ; car  nous  pouvons  faire  sur  les  points  C"  et  C',  les 
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niâmes  raisonncmens  que  pour  C,  du  moins  dans  noire  exemple  L’orl'.ite 
C'C'C  ira  couper  l'écliptique  en  un  point  qui  sera  l'un  des  nœuds,  et 
il  y formera  un  angle  I qui  sera  l'inclinaison. 

Celte  construction  ingénieuse  et  la  remarque  sur  laquelle  elle  est 
fondée , est  duc  à Lambert  qui  en  a fait  usage  dans  ses  recherches  sur 
les  comètes.  M.  Olbcrs  s'en  est  également  servi  dans  sa  méthode  nou- 
velle sur  les  comètes  ; enfin,  M.  Gauss  en  a tiré  un  parti  très-avanta- 
geux dans  le  problème  qui  nous  occupe. 

196.  Si  les  trois  lieux  hélioccntriqucs  C"C'C  sont  dans  un  grand 
cercle , il  n’en  sera  pas  de  même  pour  les  trois  lieux  gcoccntriques 
IV'IVB , ou  du  moins  ce  serait  un  grand  hasard. 

Soit  abcd  (fig.  1 19)  l'orbite  de  la  terre,  ABC  celle  de  la  planète,  AC  l’in- 
Icrscction  des  deux  orbites;  cette  ligne,  qui  est  celle  des  nœuds,  passa 
par  le  soleil.  Soient  1,  t1'  les  trois  lieux  de  la  terre,  P,  P',  P"  les  trois 

lieux  de  la  plauèle  ; il  est  évident  que  la  terre  ne  sera  dans  le  plan  de 
l'orbite  ASCB,  qu'aux  points  a et  c de  la  ligne  des  nœuds.  En  parcou- 
rant l’arc  ade , elle  s’enfoncera  plus  ou  moins  au-dessous  du  plan;  les 
rayons  visuels  fP,  t’ P',  t" P"  inclinés  à l’écliptique , traverseront  le  plan 
ASCB,  et  la  planète  paraîtra  élevée  au-dessus  de  ce  plan;  c’est  ce  que 
nous  avons  indiqué  fig.  118,  en  plaçant  l'orbite  hélioccntriquc  C"C'CN 
au-dessous  des  lieux  géocentriques  B,  B'  B".  Du  centre  dq  soleil  ou  de 
la  sphère,  imaginons  des  arcs  de  grand  cercle  BB',  BB1',  B'B",  ces  trois 
arcs  formeront  un  triangle  sphérique.  Pour  qu’ils  ne  fissent  qu’un  seul 
arc,  il  faudrait  que  la  somme  des  angles  DB'B1'  -f-  D"B'B  fût  ==  180°  : si 
elle  est  plus  grande , le  point  B'  sera  au-dessus  de  l’arc  B"B  ; si  elle  est 
moindre,  le  point  B'  sera  au-dessous.  On  ne  voit  qu’un  moyen  simple 
pour  que  la  somme  soit  de  180*,  c’est  que  les  latitudes  soient  nulles,  que 
l’orbite  se  confonde  avec  l’écliptique  ; alors  les  parallaxes  CB , C B",  C 'B  ', 
au  lieu  d'être  obliques,  seraient  couchées  sur  l'écliptique,  et  ne  chan- 
geraient que  les  longitudes.  Nous  avons  supposé  la  terre  et  la  planète  du 
même  côté  de  la  ligue  des  nœuds  AnScC  et  les  latitudes  géocen- 
triques plus  grandes  qne  les  latitudes  hélioccntriques  ; la  convexité  de 
l’arc  U’t"  portera  B'  (fig.  1 18)  au-dessus  de  B"B  : si  la  terre  était  de  l’autre 
côté  dcAuScC,  la  concavitc.de  l’arc  6S’6''  produirait  un  effet  contraire, 
et  B'  serait  au-dessous  de  B"B.  Ainsi  la  position  du  point  B'  peut 
donner  quelque  lumière  sur  la  position  respective  des  deux  planètes. 

>97* 
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197.  Pour  trouver  la  position  du  point  B'  par  rapport  au  cercle  B 'B, 
nous  avons  le  choix  entre  plusieurs  formules.  M.  Olbers  en  a donné  dans 
sa  Théorie  des  Comètes  ; M.  Gauss  en  donne  une  différente  , et  je  vais 
enfin  résoudre  le  même  problème  d’une  autre  manière. 

Dans  l’arc  A'C7/B'D"D , nous  connaissons  les  parties  A'B',  B'D", 
B'D  , par  ce  qui  précède  ; le  triangle  B’'D'B  donne  par  le  théorème 
sphérique  III , 

cot  B’'  = cot  BP'  f"-110'  — cos  B''D'  cotD'. 

5in  U 


Le  triangle  B "Di',  par  le  même  théorème , doune 

sin  D cot  B* 


cotDi'=  cot  B"DcosD  - 
= cot  B 'D  cos  D - 


siuB"D 

sin  D cot  BD' sin  B"D' 
sin  D' 


sin  B*D  * 


= cotB"D  cos  D -f 


sin  D sin  B"D/ 


sinD/  ‘ sin  B'D 


cot  BD'* 


sin  D 


sin  B'D 


cos  B'D'cotD' 


sinD  co»  B'D' 

-—-77,  . . AtK-  COS  D 
»m  D sin  B D 


= cot  B"D  cos  D + — ?v~RgH  ( cot  BD'  — cot  B"D'  cosD') 

1 sin  D sin  B D v ' 


cot  B"D 0 . 47 1 4646 

sinD....  8.6083821 

cos  D 0.9096420 

CsinD'....  0.9003111 

4-  a. 958739 0.47 11066 

sin  B"D' ....  9.290447^ 

4-  o-744457 

CsinB"D....  0.4949157 

4-  3.703196 

M 9. 3g4o563 

— 0.981090 

cot  BD'....  0.5777843 

3.733106=  cot  Di' 

4-o.744457--*«  9.8718406 

log  cot  Di'  o.4549o5i 

— ("•')  — 9-994o563 

cotB’T)'....  0.7011183 

cosD'....  9.9965357 

— 0.981090  9.9917103 

Di'  = 30°  10'  I7",3 

B'D"  = 8.54.33 

DB'  = 19.47*  4 a 

= Bi  = s3.  i3.a 

B 'b'  = 0.23.13,3 

D"i'  = g.  17.45.3 

7* 
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La  formule  de  M.  Gauss  est 

^ ,y  tans  fi"  »in  (a' — l")  — tan»  fi’  sin  (a — I") 

S ' cos  j.'(ïang/3co,  (a* — /)  — tang/9*cos(a — /')  4*  tin>  sin  (a — il")1 

Quoique  modifiée  par  des  quantités  subsidiaires , elle  est  encore  plus 
compliquée  et  plus  difficile  à évaluer  ; au  reste,  elle  donne  la  même 
précision;  car  M.  Gauss  trouve  ff=o*a5'  t3"ia.  En  général,  quand 
les  formules  particulières  ne  sont  pas  plus  simples  et  plus  expéditives , 
j'aime  mieux  ramener  le  calcul  aux  formules  usuelles. 

iq8.  Nous  voyons  donc  que  Di'  est  plus  grand  que  DB',  et  que  le 
point  B'  est  au-dessus  du  grand  cercle  B'7/BN.  La  terre  est  donc  entre 
le  soleil  et  la  planète  : la  distance  de  la  planète  au  soleil  est  plus  grande 
que  celle  de  la  terre  au  soleil. 

19g.  Les  arcs  CB  , C'B',  C"B"  mesurent  les  angles  au  centre  de  la 
planète  entre  le  soleil  et  la  terre.  En  effet , la  ligne  menée  de  la  terre 
à la  planète,  rencontre  la  voûte  étoilée  au  point  B;  la  ligne  menée  du 
centre  du  soleil  à la  planète,  aboutit  au  point  C ; Tare  BC  est  donc  la 
mesure  de  cet  angle  pour  le  centre  de  la  planète  qui  se  croit  le  centre 
de  l'univers.  Cet  angle  n'est  pourtant  pas  tout  à fait  celui  que  nous 
appelions  parallaxe  annuelle  , car  la  parallaxe  annuelle  est  au  lieu  de 
la  planète  réduit  à l’écliptique,  au  lieu  que  cet  angle  est  dans  un  plan 
AB  incliné  de  iG’0'8"  à l’écliptique. 

Par  la  même  raison , l’arc  AC  est  l’angle  au  soleil  entre  la  planète  et  la 
terre,  mais  cet  angle  n'est  pas  tout  à fait  la  commutation,  puisqu'il  est 
dans  le  plan  incliné. 

L’arô  AB  est  la  somme  des  angles  à la  planète  et  au  soleil  ; il  est 
donc  l’angle  extérieur  au  triangle,  toujours  dans  le  même  plan  incliné; 
ce  n’est  donc  pas  non  plus  bien  exactement  l’élongation  ou  son  sup- 
plément , c’est  l’angle  à la  terre  entre  le  lieu  de  la  planète  hors  de 
l’écliptique  , et  le  lieu  qui  a pour  longitude  sur  l’écliptique  un  arc 
= i8o°  + 0. 

aoo.  Nous  connaissons  les  arcs  AB,  mais  nous  ne  connaissons  ni  AC 
ni  BC.  Mais  soient  V,  V',  V les  trois  rayons  vecteurs  de  la  terre  , 
v,  !•',  v"  les  trois  rayons  vecteurs  de  la  planète  , f , /,  f"  les  trois  dis- 
tances entre  les  centres  de  la  planète  et  de  la  terre;  nous  aurons  les 
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équations  suivantes,  fournies  par  le  triangle  rectiligne , 

tin  angle  à la  terre.  sin  angle  au  soleil.  sin  angle  à la  planète, 

rayon  vecteur  planète.  distance  planete  à la  terre.  ' rayon  vecteur  terre.  ’ 


sin  AB  __ 

sin  AC  

sin  BC 

u 

f 

V 

sin  A' B' 

sin  A' G' 

sin  B'C 

7~ 

r' 

V'  ■ 

sin  A*Ba  _ 

sin  A'C  _ 

sin  B'C' 

v* 

V'  ’ 

aoi.  Le  point  N est  l’intersection  du  cercle  B"B  qui  passe  par  les 
les  lieux  extrêmes  de  la  planète  et  l'orbite  inconnue  de  la  planète.  Or 

o = sin  NC  sin  C'C"-f-  sin  NC''  sin  CC' — sin  NC'  sin  CC"  (X.  199) , 


et 


sin  NC; 


_sîn  BC  sin  B 
sin  N 


, sin  NC'': 


sin  BT.’  sin  B* 
sin  fs  , 


sin  NC'  = 


sin  b'  C sin  b' 


donc  en  substituant  et  supprimant  le  diviseur  commun  sin  N, 


O = sin  BC  sin  B sin  CC'-(-  sin  B’'C''  sin  B"sin  CC'  — sin  b'C  sin  b'  sinCC", 


sin  BC  sin  B 


sin  C'C''+sin  CC'—  sin  CC’'. 

1 sin  fi  (a  ain  B 


sin  B'C1  sin  B" 


Mais  les  rayons  vecteurs  v , v',  v pris  deux  à deux  avec  les  cordes  ellip- 
tiques, forment  trois  triangles  dont  les  doubles  surfaces  n , n',  ri'  ont 
pour  expressions 

vv'  sin  CC'  = n" , vV'sin  C'C"  = n , vv"  sin  CC"=  ri, 
ou 

sin  CC'  = sin  C'C"  = , sin  CC"  = 

VU  VU  vu 

[ Nous  observons  pour  les  accens  des  n la  meme  règle  que  pour 
ceux  des  D]. 

JJ  tJ 

Au  lieu  des  aogles  inconnus  -p , ^ , substituez  les  côtés  opposés 

n sin  BC  »in  B"D'  , n"  j sin  b' C'  «iüB'D 

^ v v*  * sin  BX*  * sin  BD'  vu*  vu  * sin  B"  C"  ’ sin  b' D * 
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D'ailleurs 

v sinBC= V sin  AB , v' sin  B'C'  = V'  sin  AT',  v1'  s i n B"C' — V'si  n A"B  ', 
v'  sia  b'C  = v'  sia  (B'C' — <r)  = v sû*  (s1  “O  > 

en  faisant  B'C'  — z'. 

Donc  après  avoir  tout  multiplie  par  — , ce  qui  donne 


v sin  BC  sin  B'D'  . n"  n'  v/ 

7~’  sia  trc'  ■ sin  BD  TT  n ‘V 


sin  V Cf 
sin  B C" 


sin  B'D 
fin  b'D* 


on  aura 


V sin  AB  sinB'D' 
° — V"  sin  A”B"  • sin  MT 


v'  sin  ( z — r) 
V*  sin  A’È* 


iB'r» 


ii'D' 


Mais 


V'  sin  A'B'  V'  sin  A'B' 


sin  B'C 


sin  z 


(■79) 


VsinÀB  fin  BD'  . 

n” 

H ' Win  A'B' 

D — V*  sin  À*  B"  * sin  BD 

n 

n «in  t! 

VsinAB  sin  BD'  . 

n* 

n ' V'  sin  AT/ 

■ ~ V'sinA  B*  • sin  BD  1 

n 

n * V"sinA"B* 

a+P  b(ttY°v  ~ 

o 

Y*  sin  A" B'  * ein  Db'  * 

sinB'D  sin  ( z'  — - «-) 

’ sin  Db'  * sin  z*  9 

(A). 


En  faisant  pour  abréger,  P = 


quantité  encore  inconnue  ; 


é 


V sin  AB  sinB'D 
“ “ Y'sin  A" B'  ' siu  BD  * 

quantité  toute  connue, 

, Y'sinA'B'  sinB'D 

y sin  A"B*  * sin  Di'  r 

quantité  également  connue  , ou  transposant  dans  l’équation  (A)  , 

b sin  (z1—  <r)  = ^ (P+«)  sin  z , (jqra)  sin  (*'—*)  = J siu  a' (K)  ; 

d’où 

n[ /-P+  a\  sin  z 

u ’ V b J àa  (»' — * 
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o'n'  _ /P  -4-û\  infini.'  / P -+-  a\  V'  sin  A'B' 

n \ b /si n(»' — r)  \ b / sin  (»' — r)‘ 

Cette  dernière  équation  nous  donnera  quand  nous  connaîtrons  z'. 

■ 

203.  n , n',  n"  sont  les  doubles  surfaces  des  triangles  inscrits  dans  les 
trois  secteurs  elliptiques.  Soient  nj,  n'y , n'y  les  trois  secteurs;^,/',/' 
seront  des  nombres  qui  surpasseront  peu  l’unité,  surtout^  et  y";  car 
pour  y' , la  différence  est  beaucoup  plus  sensible.  Soient 

8 = ct,  8"=ct",  fl'=  cl',  c = 3548",i 676 sin  1"  (XXI. 89), 

t,t',  l"  sont  les  tems  écoulés  entre  les  observations  prises  deux  à deux 
et  = t.  Mais 


n'  = — double  surface  du  triangle  des  trois  cordes  —ni'-\-n  — x , 


et 


x 


4vv'v‘  «n  ; CC  sin  1 C'C*  «in  i CC' 
P 


(XXI.  3 10) 


4 . m.’i  Vv'V*  sin  { CC  cos  r CC'  sin  { C'C*  cos  j C'C'  «in  I CC"  cos  i CC' 
p.vi/v"  cos  j CC  cos  | C'C"  cos  £ CC' 

4-\  w'  sin  CC’.  j v'v"  sin  C’C*.;  vr*  sin  CC" 
p . vvv“  cos  j CC'  cos  j C'C"  cos  j CC" 

4*r  n*  » n". s n' nn'11 

pvr'v"  cos  j CC'  cos  i C'C*  cos  i CC"  n p . ovV  cos  j CC'  cos  j C'C'  cos  ; CC*’ 


Les  trois  cosinus  diffèrent  peu  du  rayon  ; en  les  supprimant , nous  dimi- 
nuons peu  les  valeurs  de  x;  au  lieu  de  00V",  nous  pouvons,  sans  erreur 
sensible  , mettre  o's,  car  v étant  le  rayon  intermédiaire , sera  plus  grand 
que  l’un  des  deux  rayons  extrêmes , et  plus  petit  que  l’autre.  Nous  pou- 
vons donc,  par  approximation,  faire 


x — ■ 


a pv 


Or  nous  avons  (XXI.  g3) 

nyz=  ciy'pxx  9 y'p  et  n"/’  = 8'Vp  , n'y = S"  y/p  ; 


donc 


5?4 

donc 
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n.n'n'M" 


n'M* 

2f'J  . 


à fort  peu  près. 


av'3 . nn*yy  *v'**yy' 

Portons  ces  valeurs  dans  l'équation  (K),  p.  57a, 


n -+■  n — x 


h»—-  P+i— - 

n n n 


n(P  + .) 

(ftO  s!n  C =- tr)  = (jqrr)  0 + ^TpTô)  sîn  s» 

* sin (*'-*)=  (*  + ^H))sln  ='=  «“  ='+  * 

, /P+i\  ■ \ • i «'.SS'aii*'  85' sin  s'  n' 

V-rJ  sinC" = ;,:a^  (P+I)  = ^p+7)  • à 

. . , 65'  sin  z.'  ( P-f- 1 — 

— 99  5mt  /p  i A V "/ 

— \ "r  »/  av'3(P+i) 


et  partant 


et 


Mettons  pour  — sa 
valeur  ci-dessus. 


— 6>’  >in-  (P+O  66*S'“~'â 


avà  (I'-H  ) ai/3  (P+i) 

■ ?l'.sin“ M*  sin  t'n'6V 

av'3  av'*  (P-f-i)  n.ai/* 

( 6°  sin  zr  ( 66*  )‘  sin  i!  r! 

Vi(*+0#»‘ 


\ sin“s'  / 

On  pourrait  de  nouveau  substituer  la  valeur  de  ~ , et  former  une  se'rie 

convergente  , mais  le  terme  ~ est  déjà  insensible  : 

D 4 Cp  “r  * ) ( » »m  A B y*  * 

ainsi 

* Cp+ï)  sm  C*'-  O - sin  *'=  -v,-sin-.-TF 

ao3.  Telle  est  l'équation  à laquelle  M.  Gauss  est  parvenu  par  des 
moyens  qu'il  n’a  fait  qu'indiquer  et  qui  méritaient  plus  de  développe- 
mens;  la  manière  dont  nous  y arrivous,  a encore  cet  avantage,  qu’elle 
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laisse  les  moyens  d’estimer  ce  que  nous  négligeons.  Nous  n’avons  plus 
d’inconnue  que  » et  P;  niais 


p ^ «Ve  ,y  £ y £ 

n y " '*Vp  *’y"  1 ‘ * 

sans  erreur  sensible;  donc  P peut  être  censé  connu;  il  ne  reste  donc 
plus  d’inconnue  que  a'.  On  pourra  donc  facilement  résoudre  cette 
équation  par  tâtonnement  ; mais  pour  plus  de  facilité  j’écris  , au 
lieu  de 

"if,.  ■■■  c-;7n<  = o ( r;~  - )sin(a  — oO — siu  z , 
aV-*un3AB  \P-f.o/  ' J 7 

M = Nsin(a' — o-) — siti  a'=  Nsin z cosfl — N’cosa'sinfl- — sina' 

= (Ncos  fl-  — 1 ) — sin  fl-.N  cos  a' 

= n sin  a ccrié-7-9 sin  c°s 

= N sin  <f  [(col  sin  * — cos 

=3  N sin  ff  [Ycot  v — ttù  \ ~ ^ sîQz'  — cos  z'H 

L\  d(P  + l)«Or/  J 

= N sin  cr  [{  cota'  sin  z' — cos  s')] 

*T  . /co$«i'sinz' — sin»' cos N «in  r . , , 

= iN  sin  <7  ( : — , = — : — — sin  (z  — a»  } 

V.  sin*'  sio»  N J 

M sin  a»  . / , ; x 

PS  sin  r v ' 

:sin  (s'  — a'/ 


OU 


et 


sin  a »in’s 


flV'3  sin3  A 'B' . b (p  5,n  r 

(P  +q)  6 V*  sin  sip4a/  . ,t  v 

(P  -4*  1 ) b. 2V3  sinJ  A'B'  sin  r sin(-  ù))  9 
Q'  sin*  z'  = sin  (z — a)  , 


qui  sc  réduit  h faire 
cot  a'  = cot  (T  - 


(P+«)  - 

^(P-t-  1)  sin  r" 


= coter — coin: 


_ sin  (u  — r) 
sin  a sin  r 7 


(P  -|-  a)  56" sin  «' 

" a (P+  0 b siu  r.V'Jiin‘  A'B' ; 


après  quoi  je  n’ai  plus  qu’à  trouver  pour  sin  a'  une  valeur  qui  satisfasse 
à l'équation  de  condition  Q'  sin^'as;  sin  (a' — a»'). 


ASTRONOMIE, 
ao/j.  M.  Gauss  , par  d’autres  moyens  , arrive  aux  formules 

rang» 


tang«  = — j- 


^ 6t“  sin  a tin11 1! 

x — aV'J5mJ  A'B'sinr» 


V_L.VLti'\  _ , * 

^C05  ,)  Vf  + a) 

et  Q sinV  = sin  ( z' — a — u). 

ao5.  Calculons  nos  coelliciens  connus. 


b = 


Y'  sin  A'B'  sin  B1  D 

V'  sia  A'B"  sin  6'D 


V »in  AB 
: siu  AB* 


sin  B'D' 
• sin  BD* 


V' sin  A'B'. . . . 9.72G2086 
C . V"  sin  A "B1' ....  o . 1 676698 
sin  B'D....  g.5o5o843 
Csin&'D....  0.4623927 

log  6....  9.86i3554 

V sin  AB ....  9 . 4988808 
C.  V"  sin  À"B''.. . . 0.1676698 
sin  BD' ....  9 . 3904474 
C.  sin  BD....  0.6924523 


log  a =s  0.3543646 
P — ^ = 11.963241 

9-97 * *7a 

log  P = I.I99776 
a — 0.554365 
P 4*  a — i.554i4i 

log  C 1.0778489 
logt  0.9987471 
log  cons t.  c*  6.4711628 


(P-M).. 
C.(P-f).. 
C.  3.. 
C . V'J  sin3  A'B' . . 

C.  b. . 
C.sin  <7 . . 

S- 

aia» 


9.54945o3 

1.0778489 

9.0012529 

0.0791018 

P-f-I=3.  199776 


8.5477588 
O.19149O3 
9.6576a l4 

9.69897OO 

o. 8a 13744 

o.  1386446 
3.1704149 


..  1.2362743 


a 
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(f+t)-*-  9-849* « >6 
C.  èsinix...  2.3ogo595 
log  COt  u = 143.936G. . . a. 1581711 

logtangu...  7.841828g 
C.  »iai". ..  5.3i44a5i 

u = o*a3'  53", 026  3.i56254o 

a — o.a3.i3 ,200 

u—  ff=  39,826  1.6001667 

comp.  u...  6.8437460 
C sin  7 2.1704149 

cot  a>'=  i3*39'36'',5  0.6143276 

*-2262743 
sin  »'  9.3752103 

ç'  = 5.994704  0.6014846 

'206.  L’équation  à résoudre  est  donc 

3.99^704 sinV  E=sin  (s'—  i3°3g'56",5). 

Mais  on  Voit  que  malheureusement  elle  n’est  pas  susceptible  d’une 
grande  précision;  l’angle  a1  de  1 3" 3g'  3G'',5  est  conclu  d’un  arc 
de  39*826,  différence  de  23'55",oa6  à 23'  i5'',a  = a.  Or<r  renferme 
toute  l’erreur  de  l’arc  A'B'  et  des  calc-.i’s  préce'dens.  II  est  donc  très- 
probablement  en  erreur  de  plusieurs  secondes  ; nous  ne  sommes  donc 
nullement  sûrs  de  u — a , encore  moins  que  de  <r;  on  peut  dire 
cependant  que  u doit  avoir  probablement  une  erreur  très-peu  différente 
de  celle  de  a ; admettons  la  compensation  , les  P,  les  a,  les  V,  les  AB 
ont  tous  leur  erreur;  le  facteur  Q'  et  l’angle  «'  sout  donc  fort  incertains. 
Telle  est  la  nature  du  problème. 

Essayons  de  calculer  »'  purement  en  nombres,  sans  l’angle  auxi- 
3.  73 


5;8 

liairc  u 
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cot»'  = cour  - + = coi  it  - >43-9366 

COtff  = +,  >48.0488 

cota'  = 4. >>33 

cota'  = i3“  40'  4",i  0.G140743 

Ainsi  voilà  un  angle  différent  de  38"  du  précédent;  je  crois  ce  dernier 
calcul  plus  sûr,  mais  il  en  résultera  que  l’usage  des  angles  subsidiaires 
u’est  pas  toujours  ce  qu’il  y a de  mieux  pour  la  précision. 

M.  Gauss,  par  sa  formule,  trouve  a = 1 3. 16. 5 1.89 

tr  c=  a5.  >5.  >3 

a' = i3,4o'  5"o> 

F.n  conséquence,  adoptons  a'  = >3*  40'  4"  trouvé  par  le  calcul  pure- 
ment numérique, 

sina'...  9.3734494 
>.3363743 

sm  et  ' 

Q' = 3.978539  0.5997337  M.  Gauss.  0.5997583 

et  l’équation 

3 . 978539  sin*s'  = sin  (s'  — a') 

= sin  (Y  — >3'  4°'  4">0* 


307.  En  négligeant  x,  nous  aurions  eu 

h ^ ) sin  (a’  — ff)  — sin  2'  = o , 

* ( p‘S)  si“  *' cos  * ~ K p+0  sin  <r  eos  ” — sin:!'’ 
i(F^)cos^-è(lr^)si“!rcol3'=,> 

. , , 1 / P 4* 

cos  a — sm  v cot  c = ^ ^ ) 9 

/P-fa\  1 

cot  <r  cot  2 = p+T  ) Fîïnî  ’ 


col  2'  3=  cot  V 


( P 4-  1 ) b »in  r 


(P 4- a) 

a’  est  donc  une  valeur  déjà  approximative  de  z'. 


cota 
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Mais  le  premier  membre  5.978539  sin'a'  est  nécessairement  positif  ; 
donc  siu(a'  — a»')  est  positif;  donc  z'  > cJ  et  d’assez  peu  de  chose, 
car  l’angle  à la  terre  est  de  ao4°ao'  ou  24°  20',  donc  z'  > 1 3°  4°’  et 
< 24*,  mais  beaucoup  plus  voisin  de  1 5°  4«' , car  le  terme  x est  fort 
petit;  nous  commencerons  donc  par  supposer  z'  — 14’ • 

M.  Causs  n’emploie  aucune  de  ces  remarques,  et  il  trouve  quatre 
valeurs  possibles 

i4*  35'  5 
Sa.  a. 28 
137.a7.39 
19a.  4-i3  : 


il  rejette  les  deux  dernières  par  des  considérations  analytiques,  il  admet 
la  possibilité  des  deux  autres  ; mais  dans  le  fait,  il  n’y  a que  la  première 
qui  soit  admissible. 

ao8.  Q'....  0.5997237 

sin4  1 4°  • . . 7 . 5347008 

o” 46'  5i'\ . . 8.i344a45 
0/  = i5.4o.  4 

a'  = i4.aG.55 
supposition  a'  = 14 

erreur  -f-  26. 55 

Q' °-^9972^7 

sin4i5’...  7.G519848 

i*  1'  18"  8.  a5 17085 

(o  = i3-4o.  4 

a'  = 14.41  ,aa 
a*  supposé  = i5 

erreur  — 1 8 . 38 


* 


L’erreur  a changé  de  signe  : la  véritable  valeur  est  entre  14  et  i5*,  et  à 


5 8o 
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aS'.56'  . . aS.q  . 53.8 

a6--56-+.8-T3ÿ  = = «4»  + — 

Q'....  0.5997337 
sin4.i4°56'.. . . . . . 7.6060804 


o.55.i3’' 

u'  = i3.4o.  4 


8.3o5do4> 


i4-35. 17 

i4.36 


i4*,6  = 14*  36', 


erreur. . . — 45  *4'  36'  est  donc  trop  fort. 

Q' 0*5997337 

sm‘.i4°35' 7.6041393 

0.54.59"  8.3038639 

i3-4o.  4 

3'  = i4.35.  3 
i4.35.  o 

erreur. . . +3; 

ainsi  i4*  35'  est  trop  faible  de  ^ = tV  6e  minute  ou  de  4";  uous  ferons 
donc  z'  — i4‘  35'  4"-  M.  Gauss  trouve  14*  35'  4", g. 

...  1 Viin  A'B' 

309.  A présent  v — — — ^ — , 

V'  sin  À'B' . . . . 9.7362086 

C.sins' = 1 4* 35'  4"  0.5989328 

v'  = 3.11418  o.3a5i4<4 

M.  Gauss....  a.n4>4' 

310.  Il  reste  à déterminer  v et  v",  z et  s",  c'est-à-dire  les  deux 
autres  rayons  vecteurs  et  les  deux  autres  angles  à la  planète. 

Nous  avons 


»'  = B'C'  = i4'55'  4"  A'B'  = 33*19' 25" 

e = BA  = a3. i3  B'C' = i4.35.  4 


*' — ff 


4.11.51 


A'C'  = 17.44.31 
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A'C'  est  l’angle  au  soleil, 

B'C'  = 14*  35'  4"  B'C'  — 14*  35'  4" 

B'D  = 19.47.  4 B'D"  = 8.54.3a 

C'D  = 34-aa.  8 C'D"  = 33.29. 36 

an.  Dans  le  triangle  CC"D',  nous  ne  connaissons  que  l’angle  D';  le 
côté  opposé  CC"  est  le  mouvement  total  de  la  planète  dans  son  orbite. 

Le  côté  CD'  = BC  + BD'  = z -+-  BD',  z est  inconnu,  BD'  est  connu, 
et  BD'  = i4‘48'3i''.' 

Le  côté  C"D'  = B"C"4-  B"D'  ==  z"  -f-  B'D',  z"  est  une  autre  in- 
connue, B"D'  est  connu  = n*  i5'ao''.  Ainsi,  quand  nous  aurons  dé- 
terminé CD'  et  C"D',  nous  connaîtrons  s et  z". 

a 12.  Dans  le  triangle  CC'D"  nous  avons,  outre  l’angle  D",  le  côté 
C'D"  = 3'  -f-  B'D"  ss  23”  19'  36". 

Le  côté  CD"  = BC  + BD"  = z -j-  BD"  = 3 + 1 1”  19' 8"; 
le  côté  CC'  est  le  mouvement  de  la  planète  dans  le  premier  intervalle. 

2i3.  Dans  le  triangle  C'C"D , nous  avons,  outre  l’angle  D,  le  côté 
C'D  = 34”  22'  8". 

Le  côté  C'C"  est  le  mouvement  de  la  planète  dans  le  second  intervalle 
de  teois. 

C’D  = B"C"  ■+■  B'D  = z"  + 18°  39'  36". 


314.  Ces  trois  triangles  nous  offrent  plusieurs  combinaisons  pour 
déterminer  au  moins  les  relations  de  nos  inconnues  z et  z". 

Le  triangle  C'DC"  donne 


sinC'C"sin C"  ==  sinDsinC'D  = sinD  sin  (a' -f- B'D), 


Le  triangle  CD'C"  . . . sinCC'sinC"  = sinD' sinCD', 


d'où 

mais  (201) 

donc 

et 


«in CC*  sinD  B'D) 

sia  CC  sinD'  * sia  CD'  ! 

sin  C'C"  =-£t,  sinCC"  = ~ ; 

V V 7 vv  7 

n vw*  v n sinD  sin  (x'-f- B'D) 

rV  nf  ' n'  sin  D'  * sin  CD' 

v n sin  D sin(i'-f-B'D) 

V n »inD'  ‘ MuCiy  W 
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ai 5.  Le  triangle  CCD”  donne 

sinCC'  sinC  = sin  D’'sin  C'D"  = sinD”sin(;'  + B'D'') 

= sin  1)”  sin  aS"  29'  36", 


Le  triangle  CC”D' sin  CC”  sin  C = sinD' sin  C”D', 


d’où 

niais  (201) 

donc 

et 


«in  CO'  sin  D'  sin  sSVq'îb" sin  I)"  sin  (s'  + B'D') 

sinCC  ' sinlÿ  sluCtf  cm  D’  sin  4-  B'jÿ)  ’ 

sin  CC'  = -K , sin  CC”  = 4-  ; 

vv  * vv 

ri  vri  ri  ri  sin  D*  sin  (s'-|-  z'BP  ) 

vri  * ri  ~v  * ri  sin  D * sin  (z- -f“  B D' ) 

„ ri  sinD*  sin  B'D') 

v — 77  ’ ÜÔIT  ’ sin(t'  + B D')  = C"& W 


316.  Le  triangle  CC'D  donne 

• sinCC'  sinC'  = sin  D”  sin  CD”  = sinD”  sin  (z  + BD”). 


Le  triangle  CC'D'  donne 


sin C'C"sinC'=  sinD  sin C"D  = sinD  sin (a'-f- B”D), 
sin  CC'  sinD'sin  (r-f-BD*) 
sinCC-  sin  Dsin  (z  + B D-  ) =.C“D  : 


mais  (201)  sinCC'  — riri9  sinCC"  — - 


donc 

et 


ri  ri  ri 

n n 

nv  sin  D" 
ri  * siu  D 


sinD* sin (z  + BD^) 

v sin  B sin  ( ri  -f-  B*D  ) = 
sin  (z  -f-  BD") 

= 8Uj(z'  + BnD)^  CD 


CD 
..  (3)/ 


317.  Nous  avons  combiné  le  triangle  total  CC'D'  avec  chacun  des 
deux  triangles  partiels  et  les  deux  triangles  partiels  entre  eux  ; aux  trois 
équations  que  nous  ont  fourni  ces  combinaisons , joignons  les  équations 

V sin  AB  = ysinBC  = v sin  (CD'  — BD'). . . . (4) 
V"siuA"B”=  i'"sinB''C”  = 7'sin  (C''D'—  B''D') (5) 


L’équation  (4) 
et  CO 


v sin  (CD'  — BD)  = V sin  AB , 

• /‘it\  / l' n *in  D • « j | %\fvw 

i>  Sin  CD  = . — TT7  SU1  (3  + B D) 

n un  D v 1 ' 
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donnent 


tin  (CD  — BD') 

iiq  CD' 


: cos  BD'  — sin  BD'  col  CD' 

sin  D' 


= -r-,  • V sin  AB  - . , — — — 

vn  smDsm(a  -f- B D) 

-i  d r.  ’ , pi\i 11  i 5ÎnAB  tin  D' 

col  BD  col  CD  _ . -§inBE,  ■ fulD«o(s'+B'D) : 


mais  (aoa)-!^ -3_ + 

v J n \P+i/V  ~«(P-(-i)/  \l>  + aj  tins.'  ’ 

n f b \ tin(*'  — *■)  / b 

Wv~~\P  +aj  . , V.iiiA7F~~^P  + a)  V7^ 


'sinA'B  : 


rniim1 „,rw_^J  \ •»>(*'—»)  V sin  AB  sin  D' 

cotLD—  ^p  + J.  V' sto A'B'  • 1Ï5W • uD sin (z'+  B'D ) » 

cotCD' — col  RD' ( ^ V,inAB  ainly  sin  («,'—«■) 

\P+«/  ’ V'tinA’B'  ' tin  D * tin(i'  + B'D)  sinBI)' 

s'-f-BD'  = C'D, 


= cotBD' 


= cotBD'- 


V »in  AB 

/ P -f-  a\  V'  sin  A'B'  sin  D " J 

( — 7 — ) -—y  , r . — — ïtt  . sm  CD  sin  BD 

\ o /sin  (s — r)  sinD' 

V sin  AB 

* 


= cotBD' 


^ n' i/\  sin  D 
Y sin  AB 


'j  — p.,  sin  CD . sin  BD* 

n / sin  D 


N sin  BD'  9 


log(P  + <i), 

...  0.1914902 

C . log  b . 

..  0.138G446 

V'sinA'B. 

..  9.7263086 

C.  sin(s'  — ît)=  14-  i,'5i". 

..  o.6io3643 

"*(£)• 

. 0.6667077 

sin  D. 

. 8.6085825 

sin  D' . 

. 0.9003104 

sinC'D  = 34"aa'  8". 

. 9.7516784 

logN. 

. 9.9270788 

sin  BD' = i4.48.3i 

• 9-4075457 

N sin  BD'.. 

. 9.5346245 

V sin  AB. . 

. 9.4988808 

6tcz 1.459G8.. 

de  cot  BD'  = 3.78355 

. 0. i64a565 

col  CD'  = 2.52287.. 

. o.366o349 

. - ■ ;k 
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C.  sin  CD'  s=  aS'iy'Si",..  0.4029453 
log  N . . . 9.9270788 

loge  = 2.i38o8...  o -33oo24i 
CD'  = 23*  17'  3i" 

BD'  = 14.48.31 

BC  = 8.29.  o 

VsinAB...  9.4988808 
CsinBC...  o.85i  1441 

logo...  0.3300249 
M.  Gauss,  d’abord...  0.3300178 
puis...  0.330767G 
et...  0.3307640 
BC  = 8*  29'  o" 

AB  = 18. 23. 5g 

AC  = 9.54.59  =;  angle  au  soleil. 


218.  Pour  déterminer  v"  et  C"D',  nous  aurons 
(5)  («"sin  (C"D'  — B"D')  = V"  sin  A"B", 

« 


i>"sinC'D'  = ~ siuC'D" 


n*  sin  D' 


■in  (CT  — B*DQ  

tin  CD'  v'n  7111  D 

n”  sin  O' 


WmA'B* 


sin  CD* 


cosB"D'  — sin  B"D'  cotC"D'  = -t-. 


ViraA'B1 


v n . n ain  D"  . 1 

r fv  Sln  C LT 

n.n  sin  1/ 


cot  B"D'  — col  C''D'  SS  V 'in  A'p' 


n v sin  Dv 
n.P  * sin  D11 


sin  CD*  »iuB*D' 


cot  C"D'  = cot  B"D' 


V*  sinÀ'B' 


= cotB'D'  — 


nV  sin  D* 
n.P  * sin  D; 

y «in  A'B* 
N'  einBuD'  * 


sin  C'D"  sinB^D1 


C. 
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C.  logP 9.9208982 

{ — )■■■  0.6667077 

sinD". ..  8.9541455 
C.  sinD’...  0.9005128 
sin  C'D"  = 25’  29'  56". . . g.6oo5854 

log  N' . . . 0.02  26456 
siu  B"D' = 11 . i5.ao  . . . 9.2904474 

N'sinB"D'  ...  g.5i5og5o 
V"sinA"B"...  9.85255o8 

ôtez  5.5o55o. . . 0.5192878 
de  cotB'D'  5.02479 

. cotC"D'  1. 71929  0.2555492 

sin C"D'  = 3o*  1 1 ' 21"  0.2986247 

N'...  0.0226486 
v — 2.09541  0.3212703 

M.  Gauss  a trouvé,  d’abord 0.3212819 

puis. . . . 0.3222280 
et....  0.3222239 
C"D'  = 3o'  11'  2" 

B'D'  =11.  i5.20 

B"C'  = 18.55.42 
A"B"  = 43.11.42 

A"C'  = 24.16.  o = angle  au  soleil. 

On  pourrait  trouver  »>"='  : il  y aurait  moins  de  sûreté, 

mais  on  aurait  le  même  résultat. 


219.  11  reste  à trouver  les  arcs  CC',  CC'  et  CC"  parcourus  par  la 
planète,  ce  qui  peut  se  faire  de  plusieurs  manières;  car  ces  arcs  sont 
les  troisièmes  côtés  de  triangles  dans  lesquels  nous  connaissons  deux 
côtés  et  l’angle  compris.  Mais  ces  arcs  étant  fort  petits,  le  cosinus 
ne  serait  pas  assez  sûr;  je  préfère  les  analogies  de  Isépcr,  pour  calculer 
2.  74 
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le  triangle  en  entier  : 

CD'  = a3*  17' 3i"  D'  = 7*  i3'  38 
C"D'  = 3o.  1 1 . 2 iD'  = 3.36.39 

aS  = 53.a8.33 
2 d = 6.53.3i 

S =*  26.44- *6,5 
d = 3.a6.45,5 

cot^D'...  1.1996048 1.1996048 

C.  sinS...  0.3468745  C.  cos  S....  0.0491126 

sind, . . 8.7789273  cos  </....  9.9992141 

0.5254064  86*  45' 58"  1.247951 5 

64.41.58 

angle  opposé  an  grand  c6té  C = 1 5i . 27 . 56 
au  petit  côté  C"  = 22.  4-  ° 

sinD'. ..  9.0996887 9.0996887 

sinCD'...  9.5970547  sioC'T)'...  9.7013758 

C.sinC...  0.4^51760  C.sinC'...  o. 3208566 

CC,,=7*36'32"  9. 1219154 7*  56' Sa". . . . 9.1219276 

Ces  deux  valeurs  doivent  s'accorder  ; les  données  peuvent  n’étre  pas 
exactes,  mais  la  conséquence  doit  être  la  même,  parce  qu’elle  est 
tirée  du  même  triangle  : 


C.  sinC"... 
sin  D. . . 
sinC'D. . . 

sinC'C"  = 5*  29'  47" 


0.4251760 

8.6083820 

9.7516785 

8. 785x365 


sinD'...  0.3x08566 
sia  D".  . . 8.9341455 
sinC'D"...  9.6oo5834 

sinCC'sx  4*  6' 44"  V.  8555835 
CC'  — 3.29.47 

CC"=  7.36.37" 


M.  Gauss  trouve  CC'  = 4"  6'  43"a8 
C'C"  = 5.29.46,03 
CC"  :=  7.36.29,32 

220.  Nous  nous  accordons  aussi  bien  qu’on  peut  le  desirer  après  tant 
de  calculs  faits  tous  par  des  méthodes  differentes  ; mais  tout  cela  n'est 
encore  qu’une  première  approximation. 
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r«  /v*  * t»  n*  v/  sin  CC'  v fin  CC' 

9 n vv'' sioCC  v sinC  C 

>=ç> 

loge...  0.3300245 
C.logi-''...  9.6787250 
sinCC'. . . 8.8555835 
C.  siuC'C'. ..  1.2147635 

logP...  0.0790965 
Nous  «vous  supposé  logP. ..  0.0791018 

différence...  o.ooooo53 
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et  nous  avons  fait 


elle  est  de  bien  peu  d’importance. 


P = 1 . 199765 
a = 0.354565 

P -f-  a — i.554>3o 
P + 1 = 2.199765 

tin  (t'  — r)  /P  -f-  °\  n /P  + v' sin  6*6*  /T  + a\  1/  tin  C"C* 

sin  il  \ S ) ~n  \ b ) ' vyf  sin  CC*  ” \ ï / v sm  CC* 

logV. . . 0.3a5i4i4 
C.  v...  9.6699755 
sinC'C"...  8. 7852365 
• C.  sinCC"...  0.8780800 

logjp----  9-6584334 
C.  logé. ..  o.i386446 
(P-j-o). ..  0.1914874 

0.9740145...  9-9885654 

cos  a — sin  a cot  a'  = 0.9740145 

cota1  — cota'  = 2d)lé2l£  el  C0S3<  _ cot,  _ 

sin  t sin  r 

9.9885654 

C.  sina...  2.1704149 

i44-a°5»  2.1689803 

148.0488 


col 14*  34' 58”.. 


3.8438 


0.5847608 
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z'  = 14*54' 58" 

ci-dessas  z'  =z  14.54.  4 


C.  sin  2'. 
V'sin  A'B'. 

loge'  = 3.i  1441 3. 
ci-dessus  = a-n4>8 

B'C'  ==  14*  34'  58" 

B'D'  = 54.33.  8 

B'D  = 4®-57.  6 


0.5989814 

9.7383086 
0.335190 o 

B'C'  ==  14*  34'  58" 
A'B'  = 53. 19.35 

A'C'  = 17.44.37 


331.  Nous  aurons  donc 

a'  = i4*  34'  58" 
a = a3.i5 

s'  — a = 14. 1 1 -45 
B'C'  = 14.54.S8 
B'D  = »9-47 • 4 
C'D  =s  34.33.  3 


A'B'  = 3a*  19'  35" 

B'C'  = 14.34.58 
A'C'  = 17.44.37 
B'C'  = i4.34.58 
B'D"  = 8.54.3s 
C'D"  = 33.39.30 


log(^)  ci-dcssus...  o. 541 5666 
loge'...  o.335i9ao 
log(^L)...  0.6667586 


fin  D 
sin  D'  * * 

, 9.5086937 

sin  C'D. . 

9.7516600 

log  N . . 
sin  BD'. . 

0.9371113 

9.4075457 

N sin  BD'.. 
V sin  AB.  . 

9 . 3346670 
9.4988808 

ôtez . . . 
de  cot  BD' . . . 

i.459566 

3.78355 

0.3643338 

colCD'. . . 

3.333984. • . 

0.5660460 
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322. 


C.  sia  CD'  = a3”  17'  37". . 0,4029649 
logN...  g. 9271 1 i3 
log v = a. 1 383 37  0.330076a 

ci-dessus...  a.  14186 


C.  log  P. 

. ..  9.9209035 

(£)■ 

..  0. 6667586 

/«in  D"\ 
\ainiy  / 

..  g.8344563 

sinCD". 

..  g. 6oo5544 

log  N'. 

•t  O.O226728 

sinB'T)'. . 

..  9.3904474 

N'  siu  B"D'. 

. . 9 . 3 1 3 1 aoa 

V"sinA,’B''. 

. . 9.83a33o8 

6tez...  3.3o53o 

0. 5ig2io6 

de  cotBfrD'...  5.0247g 

cotC'T)'...  1.71949 

0. a 353997 

C.  sinC"D'  = 3o°  10'  5i" 

. . 0 . 29867 1 7 

N'. 

. . 0.0227697 

log  v"  = a.  09634 

0.3214414 

ci-dessus  v"  — 3.09541 

CD'  =s  a3*  1 7'  37" 

BC  = 8-  38'  56" 

BD'  ==  14.48. 3i 

AB  = 18.23.59 

BC  = 8.a5.56 

AC  = g.55.  3 

C"D'  = 3o*io'5i" 
B"D'  = 1 1 . i5.ao 

B''C"  = 78"  55. 3 1 
A"B"  = 45. 11. 4a 
A"C"  = a4.16.11 


CD'  = 23.17.27 

fD ' = 5*  36' 49" 

C"D'  = 3o. 1 0 . 5 1 

aS  bs  55.28.  18 

a d = 6.53.  a4 

S sb  36.44.  9 

d sb  3,26.42 
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cotîD'. .T  1. 1996048 1.1996048 

C. sinS...  0.3469056  C.  cosS...  0.0491046 
sinti...  8.7788049  co sd...  9.9991145 

tang  64‘4*,4i’,»5  o.3i53i53  Umg  86*45'58"  1.1479339 

64.41.41,5 
C = 1 51.17.49,5 


C''= 

ai.  4-tC,5 

sin  D . . . 

9.0996887.... 

9.0996887 

sinCD'. . . 

9.5970351 

sinC"D'. . . 

9.7013383 

C.  sinC". . . 

0.4300895 

C.  sinÇ. . . 

0. 5107917 

nCC"=7*36'a5" 

9.  iai8i33  CC": 

=7  • 36'  17" 

9. 1118097 

C.  sinC1'. . . 

0.4350895 

C.  sinC. . . 

0.3207917 

sinl). . . 

8. 6083830 

sin  D". . . 

8-g34i455 

sinC'D. . . 

9.7516600 

sin  CD". . . 

9.6005544 

C'C"  3- 19'  44" 

8.785i3i5  CC'= 
C'C": 

=4*  6'4." 
=3.19.44 

8.85549o6 

CC''=7.36.i5 

Aucun  des  changemens  n’a  d’importance  ; ils  ne  sortent  pas  des  bornes 
des  erreurs  plus  que  probables  de  l’observation  ; nous  pouvions  presque 
aussi  bien  nous  en  tenir  aux  premières  valeurs. 

aa3.  Les  équations  f nous  donnent  ensuite 


V sin  AC 

, V'  sin  AC  „ 

_ ViioA'C' 

,10  BC  » 

1 sin 

B <7  » 1 

fin  B'C’  • 

V.. 

9.9996816 

y. 

• a -9.9*0379 

y... 

9.9969678 

sin  AC. . 

j. 1361087 

sin  À'C'. 

. 9.4838895 

sin  A'C* . . . 

3.6l38764 

C.  sin  BC. . 

o.83iaoo5 

C.sin  B'C'. 

. O.5383814 

C.  «in  B'C' . . . 

0.4830065 

C-  ■ 

O.0663318 

<'  • 

. 0.0803688 

f'... 

0.  <3998507 

8'  i3",20.  . . 

a. 633oa3t  . 

. tt . 633oa3 1 

fl.6s3ca3i 

g'55\46.. 

a. 7600149 

9'  54”, 18. 

• a-773a9'9 

10'  ao',63- . , 

3.7328738 

C . 86400 . . , 

5 . o634863 

5.0634863 

5.o634863 

0^,0066604. . 

7-8i35oii 

0^,0068783. 

7.8374781 

0^007 1 83g . . . 

7. 8563 'Jo  1 
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La  lumière  employait  à Tenir  de  la  planète  à la  terre 
9'33''^6,  9'  54", 28,  io'  ao'', 69. 

On  peut  retrancher  des  tems  des  observations  les  fractions  de  jour  , 
0'. 0066604.  • • 01.00687 83.  • • o. 0071839. 

La  planète  va  s’éloignant  de  la  terre. 


224.  sinAC...  9.2361087  tangAC...  9.3426475 

sic  y...  g.44o3g68  cosj^...  9.9828368 

sinX  = 2° 43'  17''  8.6765o55  tangAa=  9*  32' 35"  9.3354845 

A = 13. 28. 38  i3o 

L=  a.56.  5 6o5 


Il  est  évident  que  Cx  = X est  la  latitude  hdliocentrique  de  la  planète , 
Kx  la  différence  de  longitude  hdliocentrique  entre  la  terre  et  la  planète  ; 
que  la  planète  est  moins  avancée  que  la  terre;  que  la  longitude  hdlio- 
centrique de  la  planète  sur  l’écliptique  est  3*  56'  3": 


sinA'G'...  9.4838895  tangA'C'...  g.5o5o498 

sinj-'.,.  9.3i66885  cosy'.,.  9.9904580 

sin  X'=  3”  57' 31"  8.8005780  tang  AV=  17»  23' 43"  9.4955078 

34-»9-49  48a  « 

L'=  6.57.  6 257 


sinA"C". ..  9.6138764  tangA"C". . . 9.6540633 

siny/'...  9.2685109  • cosy.''...  9.9923904 

sinX"=4*  32'  a8"  8.8823873  tangAV  = a3»  53' 44"  9.6464536 


A"  = 4*  23'  28 
A = 3.43. 16 
A" H- A = 7 . 5.44 
A"  — A = 1.59.13 


L"  = 34.i6. 10 
L"  = 10. 32.36 
L=  3.56.  5 


L"—  L=  7.36.25 
i(L" — L)  = 3.43.M.5 
(L"— f—  L)  = i3. 18.39 
i(L"+L)=  6.39.14-5 
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C.  sin  (A"  — A).  .*t.' i.55g8aa5 

sin(A"-f-A) — . 9.0917531 

tang  j(L''-f-A) 8.8i3oi4g 


uDg(!£±t_y)  = i5* 55' ,5"  9.4445<)o5 
i(L"-f-L)  = 6.59.14 


y = 55i. 

5.59  — n^ai*  5' 5g " 

Q = •••• 

5. ai.  5.5g 

L"  = 10.a2.26 

L 

' — y = 0. 19.16.37 

langX". . 

. 8.883G45a 

C.  sin(L" — y). . 

. 0.4813693 

tangl  = i3”  a'  5a. . 

. g.365oi44 

sin  ( L'  — y).. 

. g.43G4°52 

tang  X'  = 3”  57'  20". . 

. 8.8014196 

tang  I. . 

. g.365oi44 

sin  (L  — y).. 

. 9.3119328 

tang  A c=  a*  49'  16". . 

. 8.676947a 

Ainsi,  nous  avons  une  inclinaison  el  un  nœud  qui  satisfont  a nos  trois 
latitudes  kéliocentriques. 

36o° — ü = 8°  54'  1" 

L = a. 56.  5 

L — U = 11 .5o.  4 
L'  = 6.57.  6 

. L'  — y = i5.5i . 7 

L"  10.2a.3G 

L"  — ü = 19.1G.a7T 

aa5.  Nous  avons  trois  longitudes  kéliocentriques  sur  1 écliptique , trois 
rayons  vecteurs , trois  latitudes , l'inclinaison  et  le  nœud  ; nous  pouvons 
réduire  les  trois  longitudes  à l'orbite  ; alors  nous  aurons  tout  ce  qu  il 
faut  pour  détermiuer  les  éléniens  elliptiques,  1 excentricité,  1 aphélie, 
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le  grand  axe , le  petit  axe , le  paramètre , le  mouvement  moyen  et  . 
l'équation  du  centre.  ... 

• La  réduction  à l'orbite  = ■* ”Ê r 1,in aÇL~Q) + — ? ■' ' + etc. 

6in  i ’ iina 

I=i3*  a'  5a",  il  = 6*3i'a6"  * 

' , » 
tang  6.3i  .20, . . g.o58i545 

6.3i.3o...  g.o5834>i  * 

a...  373 

tang’ÎI...  8.n653ag 
5.3i44a5r 

44' 57'^...  3.4209580  • 

i (35", 376). . . 1.5474909 
i(o",46)...  9.6640228 

La  réduction  sera 

+ 44'  V»4*w  a(L  — Q)  + 17", 638  sin  4(L  — Q)  + o",i5sin6(L—  Q)  ; 

on  peut  se  contenter  des  deux  premiers  termes,  • 

L — fl  = &ru*5o'4"+  3.45095  17"  638. . . 1.34645 

*(L— Q)  = 0.33.40.8  g.6o363  4(L— -Q)=47*  20' 16"  g.8565o 

+ 18. a", 9 3.03458  1 a", 7 1.10395 

»",7 

-t-  i8.i5",6  L—  Q=6. 1 1 .5o.  4 
L = 3.56.  3 18.16 

C ==  3’ 14' 19", o 6.1a.  8.ao 

L'— Q = 6.i5.5i.  7 3.43095  1.34645 

*(L'— û)  = 3i.4a.i4  g. 72060  4(L'—Q)=63. 34.38. . . 9.96144 


a3'37'',6  3.  i5i55 


i5’',8...  1.19789 
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i"  terme. . . a5'  37", 6 
- . a* i5,8 

réduction...  a 3. 53  ,4 

L'...  6.57.  6 

C...  7.30.59,4 
5-»4-'0 

CC'...  4.  6.40.  " 

Nous  avons  trouvé  directement  4’  6'  41”- 

(L“ — q) 6.19. 16. 37  3.43095  i.a4645 

a(L" — Q) 38. 3a. 54  9.794e*  4(L"— 0)77-5-4e  9-98889 

28.  1.  o 3.23556  17"  *-a3534 

*7 

•4*  a8. 18.  o 
L"  = 10.23.26 

C"  as  1 0.50.44 

C = 3.i4-»9 

CC"  = 7.36.a5. 

Nous  avons  trouvé  directement  7*  36'  a5”;  cherchons  le  périhélie  par 

les  formules  des  articles  (XXI.  aia  et  ai4). 


Log  u'  = 

a. 1 i44i3. . 

C.  log.  v"  = 

a . 096240 . . 

O*—)  = 

— 0 . 042097 . 

...  — 8624351 i 

p 

« 

1 

C 

V-/ 

II 

— o.na3i)24«  • 

. . . — 1 .6ai 1662 

sinJ(C'— C)  = 

a*  3'  20". 

8.5547i34 

C.  si  11 4 (C" — C)  sra 

5.48. ia.5. 

1.1782614 

sin  i (C'-f-C)  = 

5.17.59... 

8.96605 68 

C.  cos  ' (C"+C)  = 

7.  a.3i.5. 

0. 0032886 

log  m = 

0.0892249 

8.9504861 

cotKC'+C)  = 

5.17.39... 

......  i.o33o866 

log«  = 

0.962881 . 

9.9835727 

i— n = 

0.0371 19  : 

= dénominateur. 
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Nombre. 

Tang  i (C"-f- C)  =a  7*  a'  5 1 '',5 o . 1 a 353oa 

tecz-eu  n — 0.0892349 

numérateur  = o.o343o55 
log  numérateur  8.53536ia 

log  dénominateur  8.56g5g63 

tang  n = 4a*  44'  39''  9.9657649. 

Nous  verrons  plus  loin  que  cette  valeur  est  trop  faible  de  beaucoup  ; 
mais  les  petites  erreurs  des  rayons  vecteurs  et  des  différences  de  lon- 
gitudes peuvent  avoir  des  effets  sensibles  sur  le  numérateur  et  surtout 
sur  le  dénominateur , qui  est  un  petit  nombre.  Nous  aurons  encore 


log(v"— V)  — 

8.a5g4a6G 

_ „)  8.3788338 

C.  (*”—  „)  — 

1.3757489 

C.  (✓'— e)  - 

- 1.3757489 

V 

O . 5300763 

v".  . . . 

. 0. 3214414 

C.  e' 

9.6748100 

C.  v'.... 

. 9.674810.J 

cotj(C" — C') 

1.515467a 

coti(C' — C).... 

. 1.4430070 

+ t4.5o635 

1 . i555a89 

— 15.69789 
■+■  i4-5o655 

.1 . 1958411 

e0,(£±£-n)  = 

— 35*  42'  1" 

— j. 59154 

0.1435269 

<=«- 

7.  a.3a 

n = 

43.44.53 

Par  l’autre  form.  TI  = 

43.44.39 

Milieu ...  fl  = 

43.44.36. 

Cet  accord  pourrait  nous  donner  un  peu  plus  de  confiance , d’au- 
tant plus  que  les  nombres  qui  nous  ont  fourni  cette  dornière  valeur  de 
la  longitude  du  périhélie  sont  plus  considérables,  et  que  les  deux  termes 
étant  de  signe  différent  (v" — «),  (C" — C'),  (C'— C)  ont  pu  se  com- 
penser; mais  nous  verrons  tout  à l’heure  une  raison  qui  peut  la  rendre 
suspecte. 

226.  Maintenant  pour  trouver  le  paramétre,  nous  avons  trois  moyen* 
différons  que  nous  allons  tous  employer.  Il  faut  pour  cela 
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( — n)=— 37*  26'  57",  - n) = - 35*  4*'  F, 

ri)  = — 35*  38'  45",  C — n = — 39"  5o'  17", 

C — n = —35*  23'  3 7",  (C"  — n)  =—  3i*  53'  52"; 

0.0161207 

ND  • 57  ' 

cos(C — n) 9.8873767 

O. 0935g57...  8.9712560 
i =x  0.4676531 ..  . 9.6699238 

i = o.374o574. • ■ 9.572g383 

p=  2.673585....  0.4270617 


a o.3oio3oo 

C.  (v — v ) — j. 621 1662 
vi....  0.3300762 

v' o.  3261900 

sini(C'  — C).. . 8.5547i34 

s*n(~”a~ — — 9 • 783&446 

-P—....  0.9161204 

sm< 


o.5oio3oo 

C.(n"—  f)  — 1. 3757489 

v 0.3300762 

1/' o. 5214414 

sini(C" — C). . . 8.8217386 
sin(£liÇ_n)  — 9.76C0861 

-J— 0.0161212 


o.3o 10*00 

C.  (v" — v')  — i.74o5734 

v' o.  525igoo 

i/' 0.32144*4 

sini(C"— C')...  8.4843307 
»in(^^n)-  9-7455550 
J- 1-  0.Q161205 

amf  • 3 


ci-dessus 


f 

l 


1204 

1212. 


milieu. . .-4^.  • • 0.9161207 


0.9161207 
cos(C' — ri)...  9.9112601 

0.0988870...  8.9951394 

4 = 0.4729443...  9.6748100 

i =0. 3740673. . . 9.5729381 
p = 2.673387 0.4270619 

0.9161207 
cos  (C" — n)...  9.9289037 

0.1029861...  g.oi2783o 
4- = 0.4770442...  g. 6y85586 

= 0.3740591 . ..  9.5729402 

pz=  2.673575 0.4270598 

0.4270619 

0.4270G17 

7»  = a.67338o. . . . 0,4270611. 


Tous  les  calculs  s'accordent  aussi  bien  qu’on  puisse  le  desirer,  ce- 
pendant p est  trop  fort. 
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Log/».. 
C.  log-^-.. 

0 SJDf 

sin  < = 18*  55'  aa". . 
i*  = 9-a7-4*-  . 


0.4370G06. 

9.0838793 


0.4*70606 

C.  cos‘£...  0.0482576 


9.5109399  a = 3.987574  o.4753i8a 


Avec  cette  valeur  de  e,  si  nous  calculons  les  anomalies  excentriques 
et  moyennes  par  les  formules 

langix=  ‘ang(45*4-i‘)tangî  u,  s = x — ^ sinx, 

nous  aurons 

z=  io-'ai*  aa' aa",3 , z' — z =4°  9*  5",i  , 

%'  = io.a5.4>  .a6  ,4»  s" — z = 3.5o.53,6, 

s"=  10.a9.1a.a0  ,0,  2'' — z =7.39.58,7. 

Les  rayons  vecteurs  a — a sin  t cosx  = v = 3.4095436, 

v'  = a. 541 1700  , 
v''=  a.a87Gga5, 


. 4 

et  puis  les  intervalles  T' — T = ^g",  ^ 


T' — T = ai .a5595  , 
T"— T'=  17.9968a  , 
T"—  T = 39.a5a78  , 


et  les  intervalles  seront  presque  doubles  de  ce  qu’ils  doivent  être. 
Si  nous  déterminons  p directement  par  la  formule  de  M.  Gauss , 

4vt/v“  »in;  (C— C.)»ini(C*—  C)  »ioj  (C—  C)  . 

P tn  (C'  — Q-t- ^V'sm(C" — C') — v'^'sin(C' — C)  ’ 


V,  . 

0.330076a 

C . . 

3.9875434 

i>' . . 

o.SaSigoo 

4... 

o.6oao6oo 

sin(C' — C). . 

8 . 855463g 

v. . . 

0.350076a 

o.a44>38i.. 

9.5107301 

0. 3a5igoo 

v'.. 

o.3a5igoo 

v”... 

sini(C' — C)... 

0. 3ai44>4 
8.55471.34 

, o.3ai44'4 

sin-j  (C"— C'). . . 

8.4845307 

sin(C" — C'). . 

. 8.7851 586 

sini(C'— C)... 

8.8317386 

0.3703650. . 

• 9'43'79°°  P 

= 3.6734554... 

0.4*70727 

o.3a4i38i 

o.5g44°3i 

jyez  pour  le  troisième  terme  la  page 

suivante,  colonne  première. 

5<ja 
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»...  0.350076a  p = a. 6734554 

v". . . o.3ai44>4 

sin(C'  — C)...  9. 1218110 

o.5q5374o...  9.7733286 

o.5ij44°5i  = tomme  des  deux  premiers  termes. 

0.0010291  =x  n -f- 1" — n'. 


227.  Tous  nos  calculs  s'accordent,  et  cependant  les  résultats  sont 
impossibles;  c'est  que  les  formules  qui  nous  ont  parfaitement  réussi , 
quand  nous  les  avons  appliqués  à des  rayons  vecteurs  et  à des  angles 
exacts , peuvent  mener  bien  loin  de  la  vérité , quand  les  données  ont 
quelqu'inexactitude,  et  c’est  pour  mettre  ceUe  remarque  dans  tout  sou 
jour  que  j’ai  fait  tous  ces  calculs. 


228.  11  est  donc  essentiel,  avant  tout,  de  satisfaire  aux  intervalles 
observés  ; chacun  de  ces  intervalles,  avec  les  deux  rayons  vecteurs 
et  l’angle  qui  y répondent,  nous  donnera  des  élémens  plus  approchés, 
et  l’accord  plus  ou  moins  grand  des  trois  systèmes  d' 'élémens  qui  en 
naîtront  nous  indiquera  les  corrections  à faire.  Suivons  donc  les  pré- 
ceptes de  M.  Gauss  (3JU.  240). 

v 0.8251900 

v 0.3300762 

w’ 0.6552662 


tang  (45°  -f-  a)  = 44-  55' 


a 


o.  4 • 5o. 


9.9951138 

9.9987784.5 


tang’ lut  — 4.8980080 

C.  cos4(C' — C)  = C.  cosi(u' — u) 0.0002796 

1"  terme...  0.00000  79125 4.8982876 

C.  cos 7(1/ — u) 0.0002796 

sin*^!/—  u) 6.5o75o6 6 

•a*  terme...  0.00032  19484.....  6.507786a 

l = o.oooSa  98607 
l = 0.83533  33333 
| + / = 0.83366  31940. 
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Une  seconde  d’erreur  sur  o>  produirait  0.0014963,  mais  n’afTecterait 
que  la  huitième  décimale  de  f -J-  l. 


3548".i576sin  1". 

T'—T. 

(et  si  11 1"). 

double . 

C.  log  8. 

C.  COSJ  ï (u' — u). 

c. 

9.5447338 

C. 

m‘. 

c.  CH-Q. 

h = 0.0006.617874. 

log  .7*  (XXI.  Table  I.). 

m*. 

2L  = o.ooo55o8g. 

l — 0*00033986 

sin*j  (x' — x)  = 0. 0002a io3 

valeur  approchée 

Table  II.  jj  = 0.0000003 

§4. /=o.  833663a 

• 

C.  (!  + ! + ?)  = 0.8356634. 

change  pas  par  l’addition  de  £,  ainsi  nous  aurons 

0.00032103  ==  sin*  : 

i(x'~x). 

Sin*  j (x' — x) 

. 6.3444512 

sin  J (x' — x*)  — o°5i'  6",7 

. 8.1723256 

T (*' x)  ~ 1.42.13,4 

• 

x' x = 3.34.26,8 
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C.  sm*i(y—  x)......  5.o535758 

C.  4 9-59794°o 

(cl  sim")* 8.6a68558 

C.  r* 9.9005624 

C.  (w') 9.3447338 

C.  cos*7(u' — u) o.ooo55ga 

a = a.648665 0.4330270 

(w')* o.327633i 

sin^u* — u) 8.5547i54 

C.  sin  j (ji' — x) 1 . 526787g 

b = 2.565278 0.4<>9i344 

a = 2.648665 

a — b = 0.083387 8.9210983 

a-f-i  = 5.2i3g43 0.7171663 

tang'î* 8.2039320 

tangj*  = 7*  12' 25" 9.1019660 

cos  c = 14.34.50  9.9861099 

a..,,..  0.4330270 

b 0.4091369 

p = 2.484545 0.5953468.: 


Voilà  des  valeurs  beaucoup  plus  approchées,  et  trouve'es  par  un  calcul 
bien  facile. 


239.  Cherchons  maintenant  } (u'-f-  u)  par  la  formule  de  M-  Gauss; 


tangi(u'-f-u) 


2(vv')â  COS  j,  (x'— Kr) 
t,  . ’ cos  i (u' — U ) 


3 o.3oio3oo 

C.(v'-f-i>)  = 4.35275 9.5713301 

(vv‘  )*....  0.5376331 

COS  7 (x' x) 9.9998080 

C.COS;(ll' — u)....  0.0003796 

I .0001806. .. ■ 0.0000808 


c. 


/ 
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C.  0.0001816. . . 

. . 3.7453835 

C.(v'+v).. 

, . 9.3713301 

(v'_e)  - 

— 8 . 3788338 

ungi(u'  — u). 

. . 8.554995o 

tangi(u'4-u) 

= io' 11*48' 41" 

— 0.0484392 

i («'-“) 

— a.  3.30 

t/ 

— io.i3.5a.  t 

u 

= 10.  9.45.31 

C 

= o.  3.14.19 

n 

= 1.33.28.58 

bb 

Û. 

Il 

31  = 

1 

(¥)=' 

a -f-  a siu  a cos  u i ■$-  sin  » cos  u 9 

i 4-  sin  * cos  u'  9 

“0 

1 — c*) a cos  t* 

P 

i -}>  e cos  u i +fin  a cos  u i -j-  sin  e cos  u 9 

■ sine.. 

. g.3g6i556 

sin  1. . . g.3g6i556 

cosu. . 

. g.8o585aa 

cos  u1...  g. 8407345 

0. 159334. ■ 

. 9.3020078 

0.173536  9. 3568801 

C.  1.159334 

g.93583a6 

C.  1.173536  9.9308738 

p.. 

. o.3g5235a 

p...  o.5g5235a 

= a. i45335 

0.3310678  v1 

= a. 118890  0.3361090 

= 3.1 58554  trouvé  ci-dessus  v' 

= a.  11 44  >3  ci-dessus 

0.004891 

0.004477 

Ces  deux  rayons  vecteurs  sont  un  peu  trop  forts , ainsi  nos  élémcns 
ne  sont  pas  encore  assez  exacts.  Il  faut  avouer,  d'ailleurs,  que  4(u'-f-«), 
trouvé  par  une  expression  dont  le  dénominateur  était  0.0001806,  ne 
doit  pas  nous  inspirer  une  grande  confiance  pour  les  anomalies,  ni 
pour  le  lieu  du  périgée.  Or  ce  dénominateur,  de  sa  nature,  sera  tou- 
jours un  nombre  fort  petit,  quand  les  \ (x'—x)  et  j (<*'—  i/)  seront 
de  petits  angles  peu  diflïrens , comme  ici. 
a. 
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a3o.  Cherchons  les  e'idtnens,  par  les  dernières  observations. 

v"...  o.3ai4/,i4  f(a"— n')=  i°44'5a''5 

v'...  o.3a5igoo  u')  = o.5a.a6.a5 

wV...  o. (>4663 14 
(v'V)* . . . o.3a53i57 
(vV)*1...  0.9699471 
(7)"-  9.996a5t4 

(7)*  = ‘ang  (45*  •+•«')...  9 . 9990638 . 5 

44*56'  .7"  5 
«'  = — 3.43,5 

tang’aai' = o*  y'iS1...  4.667871a 
C.  COSï(u" «')...  0.0002021, 

0.00000.46566.5  4.6680733 

C.  cos  ; (u" — u')...  0.0002021 

sin*j(u" — h')...  6.3667024 
0.00023.2758  6.3669045 

o.oooa3. 74146.5  = / 

0.83333.53333.3  = 1 

0.83357.0748  = / + | 

csim"...  8.3355790 
T1'  — T'...  0.9987472 

et  sin  1 . . 9 . 2243262 

(ce  sin  1")*. . . 8.4686524 
c.8...  9.0969100 
Ir.cos5  f (ù'lj—  u'). . . 0.0006065 

c.(t»'V)*-. ..  g.o3oo5a9 

m*. . . 6.5962216 
c.  0.0790575 

h = 0.0004734532  6.6752791 


# 
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y'.-.  o.ooo4566 
m'...  6.5962216 
^7  = 0.000394227  6.5957650 

/ = a374>5 

o.oooi56da3  = sio*i(x''  — x) 

sin*J(x" — x')...  6.1954069 
sioi(x"—  x')=o»43'  5".  8.0977034 

i(x,'—x')=  1.36.6,3 

C.  sin*j(x'' — x')...  5.3035986 
C.4...  9.5979400 
(et  sin  1 . 8.4686534 
C.^*...  9.9995434 
C.(t-V)...  9-3533686 
C.cos*j(u" — u')...  o.ooo) 04 2 
« = 3.645495...  0.4235073 


(oV)\..  o.3a33i57 

sin j (»/'  — «')...  8.4843307 
C.  sin  j (x" — x') . . . 1 .6013995 
4=a.564i63  0.4089457 

a — 3.6454)5 

« 4 = o.o8)33a. . . 8.9102615 

0 + 4 = 5.209658...  0.7168093 

tang*  i c 8. 193*4533 

tang4t=  7'  y i9"3  9.0967261 

cos c = 14. >4.38,6  9.9864323 

• «...  0.4225070 

4. . . o .4089595 
p—  3.48528g  0.3953716 

a....\....  o.3oio3oo 
C (i''  + v")  = 4 «2io653. , . g.37565o5- 

o. 3233 157 

C.cos-i(tt" — a') 0.0002021 

cosi(x" — x1) g.  99986  38 

1. ooo>43o. 0.0000621 


Google 


ASTRONOMIE. 


G04 


C.  o.oooi45o. . . 
C. 

O’"—'') 

tangi(u"— «') 


laag  l(u"  + u')  = 
ou. . . = 


C"  = 
n = 


ci-dessus. . . n = 


— i'i  a”  38'  4V' 

io. 17.31 . i5 

o.  1.44.55 

10. ig.  6.  8 
10. i5.56.33 
10.19.  ® 

0.  10.54.42 

1 . si .48.54 

1.35.38.58 


5.8446640 

9.57565o5 

8.3594366 

8.4845538 

9.96*3759 


Ces  résultats  s'accordent  moins  mal  qu’il  n'était  à craindre. 


Milieu 

. ..  1.33.58.46 

sin  1. 
cos  iî' , 

. . 9.5910385  . . . 
. . 9.878453a 

cos  u' . , 

, . 9.8540810 

0.  i85g86 

9.3694805 

0.1758164 

9.a45o5g5 

1.185986 

9.9359154 

0.5955716 

1 . 1758164 

9.9395804 

0.5955716 

c"  = 3.09697 

v " = 3.09634 

0.531387 0 

v'  = a.  113040 
v'  = a.i  14415 

0.5347030 

— 0.00077 

différence. . . 

a5i.  I.es  différences  sont  moindres  que  par  la  première  combinaison 
partielle  ; nous  devons  attendre  mieux  des  deux  observations  extrêmes. 


p" o.5ai44'4 

v 0.580076a 

( v"v ). . . . 0.6515176 
. . . 0.5a57588 
(e’V)*...  0.9773764 
( 7 )••••  9-99l565a 
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Ung(45"+«')  b=  44*  5i'  37". . . 9.9978413 
a'——  8.33  • 

tang *a«'=  û.17.  6 5.3g545i6 

C.  cos î(u" — b) 0.0009576 

o.  0000a.  4796 5.3944093 

C.  cos£(b" — 11)....  0.0009576 
sin‘j(tt"  — b)....  7.0418956 

0.00110.3706  7^o4a853a 

0.001 ia.85o36  = l 
0.83333.33333  = | 

0.83446. 18369  =1+1 

C.  8Îni".....  8.a355790 
T''— T......  1. 34na64 

9.5767054 

(cisin  1")*. . ..  g.i534io8 
C. 8....  9.0969100 
C.  cos^fu" — u)....  0.0038738 

C.  (k'V)* . . . g. 0337336 


m’ 7.3759173 

0.0785935 

h =z  0.00336.3096  7.5545107 

J' 0.0031744 

m * 7.3759173 

0.001878305  7.3737438 

o . 00 ■ 1 a85o4 

0.000749701  = sin‘  i (x" — x) 
sin‘i(x“ — x) 6.8748876 

sini(x"—  x)  = i*34'  8''4  8.437443 8 

isin(x'' — x)  = 3.  8.16,8 


ASTRONOMIE. 


C.  sÎQ*i(x" — x) a.5a3574o 

(cîïini")* g.l534108 

C-4 9-39794°° 

C.  y* .. ..  9.0978256 

C.  (t-'V) 9.3484824 

C.  cos*ï(“" — “)••••  o. 0019152 

a = 2.648183. .. . 0.4^29480 

(kV)1 o.3257588 

sinj(u"  — u)....  8.8217386 
C.siriï(.x" — a-)....  t. 2616870 

b = 2.565574  0.4091844 

a = 2.648183 

a — £ = 0.062609....  8.9170274 

a + b = 5.213757. .. . 0.7171508 

tanj>*  J <■ 8.1998766 

laug;t=  7*  10'  a8"...  9.0999383 
* = 14. 20. 56. .. . 

cose  9.9862362 

a 0.4229480 

b 0.4091842 

/»  = 2.4855S7. .. . 0.5954204 
p = 2.485289 
p = 2.484478 
. 0.0010872 

2.. .......  o.3oio3oo 

( </V)* 0.5257588 

C.(t/'-f-v)  = 4.234577  9.3731900 

C.  COS~(«" «)....  0.0009576 

cosi(x"— x) 9.9993483 


I .0006538. .. . 0.0002847 
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* 

C.  o . ooo6538 . . . . 3. J 84555i 

C.(v"-bv). . . 9.3731900 

« 

(v1'— v)  — 8.6a4a5n 
tang-j(u" — u)...  8.833696a 

Umg  T (“"+")  = 

— r'  i5*  18'  34''  0.0046934 

= 

10. 14.41 .a6 

3.48.1a  C—  7*  ao'  59'' 

u"  = 

io.i8’.39.38  +n=  i^aa.ai . 5 

U — 

10.  io.53. 14  Cf— — ri:=—  1.1 5.  0.  6 

C = 

3.14. 19  C'— n=+  10'  14-  5g'  54 

n — 

1 .33.31  ..  5 

494 

n = 

1. a 1.48. 34  sius. ...  9.3940971 

n = 

1.23.28.58 

milieu  des  deux  = 

1.22.38.46 

intervalle  total  = 

î.aa. ai.  5 

«in*...  9.394i455. 

C05U  , . ■ 9.8159576 

cos  1». . . 9 .84947^  cos  u*. . . 9.8744 1 5a 

o.i6aaa...  9.0101031 

0. I75a34  9.0436178  0.185593  9.9685607 

1.1690a...  9.9347116 

1 . 175334  9.9398856  1.185593  9.93S0643 

p...  0.3954314 

0.5954*14  o.5g54ai4 

v = a . 1 38617  o.33oi33o 

vr==  a.  114985  o.3a53o7o  v*=  a. 096406  a.  3314817 

v = a . 1 38337 

v' — a.  1 1441 3 ¥° — 3.096040 

0 . 000280  différences. . . 

....  0.000573 0.000196 

a3a.  Voilà  des  vérifications  qui  prouvent  que  les  élémens  sont  déjà  fort 
approchés.  Pour  les  rendre  encore  plus  exacts,  nous  pouvons  revenir 
sur  nos  pas  et  tenir  compte  des  quantités  négligées.  Ainsi  (181) 


\ 
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iog(r -T)... 

1.0778489 

P = 1.199530 

C.  log(T" — T).. . 

9.ooia5a9 

a = o.354365 

Nous  avons  fait  logP 

Il  fallait  ajouter  log  y". . . . 
et  le  complément  de  log^-. .. 

0.0791018 

o.oooaa83 

9-9996S,a 

P + a = i.553«95 

log  P plus  exact 

0.0790115 

n _ vVainÇC  — C)  __  /T*  — T\  / y'  \ _ T"  — T*  y 
V v'v  sin  ( C'  — C ) \ y 7 \T*  — T/  T"  — T *y 


rjntf  ___ 

...  0.9987471 

C.  (T"  — T)... 

...  8.6588735 

...  0.001087a 

c/-  • 

••••  9-99977>7 

loe(v> 

9.6584795 

sin  ( x'  — 

O n (P  + o) 

— n‘  • b • 

- . / » /P-f-a\  _ , n /P  + a\ 

costr  — sia  a cot  2'  = ^ -f-  ) , cota-cos*  = 7f(j*7ïj. 

cou  =coi<r-v(vjirJ’ 

o.54i5ao4  log(^r). . . 9.6584795 

(P  + a)...  0.1914317 

C.  sin  IT...  a.  3090595 

j 44  1985  a. 1589607 
col  P..'  148.0488 

cotz'...  3.85o3  0.8854946 

ï'  = 14’  33'  33" 
p — a3.  i3 


z1  -r—  p = 14. 10.  ao 


V 
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V'sinA'B...  9.7362086 
C.  sins'...  0.5996699 
1/ = 2. 1 1777. . . 0.3258785 

-- o.34>52o5 

n 

0.6673990 


B'C'  =a  14*  35'  35" 
B'D  = ig-47-  4 
C'D  = 34- 30 -^7 

B'C'  = i4.33.33 
B'D"  = 8.54-32 

C'D"  = 33.28.  5 
A'B'  — 32. 19.25 
B'C'  = i4.33.53 
A'C'  = 17.45.53 


En  suivant  une  marche  nn  peu  differente,  et  qui  me  parait  moins 
simple,  M.  Gauss  trouve  2'=  14°  33'  19". 

Avec  cette  nouvelle  valeur  de  s',  nous  recommencerons  le  calcul 
des  articles  221  ; nous  en  déduirons  de  nouvelles  valeurs  un  peu  dit- 


férentes  pour  v,  v. 

C,  C', 

C",  n,  <, 

<*>  b>pyjr>y>y> 

avec  les- 

quelles  nous  recommencerons 

eucore  à calculer  s et  tout 

le  reste  , 

jusqu'à  ce  que  nous 

trouvions  les  mêmes  élémens  par  deux  hypothèses  - 

consécutives. 

_ _ nV 

a33.  ... 

n 

C.logP 

9.9209887 

O.667399O  . 

O . 6673g90 
O . 588^877 

«inD 

sin D*  ***  * 

9.5086927 

sin  D“ 
sïn  D' 

g. 8344563 

sin  CD. . . 

9. 70 18984 

sin  C'D* . . . 

9 60014^4 

logN. .. 

9.9274901 

logN'. . . 

0.0129864 

sin  BD' . . . 
IV  sin  BD'. . . 

9.4075457 

g.335o45?T 

sin  B" IV . . . 
N'finBH V... 

9.2904474 

9.61 

V sin  AB..... 

q.4o 888 08 

V'sinA'B'... 

9 . 83o33o8 

1 .458394 

0. i6j845o 

3.302912 

0.5l88970 

3.782555 

5 . 02479 

cotCD'  a.ja^ab'i 

0, 3662849 

cot  C'D'  = 1.72188 

o.o36o38S 

C.  tin  CD'  = 3o°  1 6' 

0 . 4o3 1 802 

C.  sin  C'D' 

= 8'  46 

0*991 '74 

logN... 

9- 9*74.90  • 

logN'... 

0.0209864 

log  V = 2.  i4«265 

c . 33c67o3 

. 1»S 

= — ao99s'4 

o.3a2io38 

/ 

= a i '777 

V 

= 2. 14126 

v'  — V 

= — o.ou '49 

\"  — V* 

= — o.oi833  v"4-v=  1.247^ 

V*  — V 

= — 0.04183 

2. 
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CD'  = a5*i6'45" 
BD'  = 14.48. 5x 

BC  sa  8.a8,ia 
AB  — i8.a3.5g 

AC  = 9.55.47 


C"D'=  36. 

8.46 

B"D'  =11. 

l5. 30 

B''C"  — 18. 

53.36 

A"B"  as  45. 

11.43 

A"C"  = 34. 

18.16 

CD1  = a3. 

16.45 

C"D'  = 5o. 

8.46 

aS  = 53. 

a5.ag 

ad  = 6. 

5a.  3 

• 

S = 

42.44,5 

d = 3. 

36.  i,5 

■JD'  = 5. 

56.49 

cot  î D* 

1.1996048 

1.1996048 

C. 

sin  S 

0.3473590 

C.  cosS. . . . 

0.04901 5 0 

sin  d 

8.7773860 

cos  d. ... 

0.3343498 

86*45' 55''.. 

1.3478394 

64.38.a6 

C — 

i5i .34.31 

C"= 

33.  7.39 

173.3l.5o 

sinD'.  .... 

9.8996887 

. 9.0996887 

sin  CD* . > . . 

9.6968198 

sin  C''D' . . . . 

. g. 7008826 

C. 

sin  C" 

0.424093°  ■ 

0,  SID  C • • • • i 

. O.Ô20025t 

sin(C'— C) 

= 7*55'  9" 

9 . 1 ao6oo5 . . . 

. 9.  12o5y64 
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C.  siuC"...  0.4340920 
sinD"...  8.6083820 
sinC'D...  9.7513984 


C sinC. . . . 
sînD". . . . 
sin  C'D1'. . . . 


(C" — C')  = 3*  a9'  8"  8. 7838734 


C'  — C = 4*  6' 
C"  — C=  5.39. 


o.3200s5i 

8.934.435 

9.600.424 

8.8543iio 


C*  — C = 7-35.  9 


Il  est  inutile,  pour  le  moment,  de  chercher  les  f , le  nœud  et  l'in- 
clinaison, il  faut  chercher  les  y , et  voir  s’ils  diffèrenl  assez  des  pré- 
cèdes pour  recommencer  encore  le  calcul  ; commençons  par  les  deux 
observations  extrêmes. 


a34. 


J'...,  o.3a2io38 
v 0.3306704 

0*)... 

(-VT.. 


0.6537743 

0.3363871 


(w")*...  0.9791613 


©■ 


tang  (45* -f- u')  =s  44*  5i'  3i"4 
«'  = — 8.38,6 
au'  ==  16.57,2 


9.9914334 

9-9978583.5 


tangVa»'. . 5.38596g4 

cos^u1'  — u)  0.0009524 

0.000002.4373  5.3869318 


sin*  i («" — u) 
0.00109.7577 
0.00113.1950 


0.0009534 

7.0594828 


7.o4o435a 
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t = 5*47'  34"  5 
i («"  — «)  = i.55. 47,  a5 


l — ~ o.ooi  i 2.  ig5 

| = 0.83533.335 

£ -f  / = o.83445.5a8 

(clsini")* 9.i534io8 

C.  8 9.0969100 

C.  cos54(u"  — “)•  • • 0.003857a 

C.  («'"‘O’  ....  9.0308387 

/«* 7.3740167 

C.  («  + 0-  • • 0.0785970 

h = o.ooaa53a35  7.3536137 


j‘...  o.ooaiG5o 
m*...  7.3740167 

p...  7.3718517 

0.00187.004 
001 1a. ig5 

sin‘i(x" — x)....  0.00074.81 


sin*|(x" — x) 6.8739597 

sin^(a" — x)  = 1"  34'  3"  5 8.4369798.5 

sin  j (x"— x)  = 3.  8.5,o  8.7378597 

$in*4(x" — x) 7.4757194 

C.  sin‘i(x" — x) 2.5a4a8o6 

(<•< sin  1")* 9.i534io8 

C.4 9.3979400 

C.r* g. 0978350 

C.(«’V)....  9.3472358 
C.  cos 'i(u" — u)....  0.0019048 
a = 3.646044 0.4335970 
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(«VO*--- 

. 0.3263871 

sin^  (li'  — u) 

. 8.82o5334 

C.  sin  i (x' — x)... . 

. 1.2621403 

b — a. 564843 
a = 2. 646044 

0.4090608 

* — b — 0.081201 

■ 8.9095Ê04 

a + b — 5.210887 

. 9.2830879 

»ang*ï« 

. 8.1926493 

tangue  ==  7*  6'56"6. ... 
c = 14. i3.53,2 

* r\ 

. 9.0963246 

cose  = 14*  i3'  53''2 

9.9864629 

ai 

. 0.4225970 

b 

. 0.4090599 

p — 2.486124 

0.3955228 

2. ..... , 

o.3oiq3oo 

(v^'Ÿ .... 

0.3265871 

4 • 2407  C(v"  + tO 

9.3725624 

C.  cosi(u"  — u) 

0.0009524 

cos  j(x" — x). .— . . . 

9 -9993497 

1 .0006485 

0.0002816 

C.  0.0006485 

3. 1880900 

c.  

9.3725624 

0»o4l82  (v" l>) 

8.62i384o 

tangi  

8.8214858 

Un  g ;■  (11"  -1-  U ) =— 1'  1 5*  1 5'  55''5  - 
10.14.46.  4,5 

0.0035222 

?(“"—“)=  3.47 . 54,5 

u"  = 10. i8.33.39 

ü " = 10.18.33.39 

u = 10. 10. 58. 3o 

U."  — U1  = - 3.29.  8 

ti'  — u ss  7 . 35 . 9 

u'  ss  10.  l5.  4-3i 
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« = o.  24585^4 


Gi  4 

sin g.59oG5i5 
COS  U 9.8167346 

O.  161304a  9.3078765 

C.  1.1613043  9.9350775 

p 0.5955228 

v = 3.1409185  o.33oGooi 

p =s  a. i4i365 


— 0.0003465 

sin  s 9.3go65i5 

cosu' g.  8000548 

o . 1 74063  9 . 3407063 

1 . 1 74063  9 . 93o3o85 

• p.....  0.3955338 

v'=  3.11754  o.53583il 

»>'  = s.  11777 

0.00033 

sin«...~i  g.3go65i5 
cosrf' 9.8748636 

0.184396  g.a655i5i 

1 . 1 84396  9 . g3653g8 

p..,..  0.5955338 

v”c=  3.09934  0.3230636 

3-09944 

0.00030. 

Les  erreurs  sont  diminuées  et  changées  de  signe  ; on  pourrait  tenter 
une  approximation  nouvelle,  après  quoi  l’on  déterminerait  le  nœud, 
l'inclinaison,  les  longitudes  absolues  dans  l’orbite,  comme  ci-dessus. 
Mais  cette  ellipse  est  plus  que  suffisante  pour  suivre  la  planète  jusqu’à 
ce  qu’on  ait  plusieurs  oppositions , et  c'est  tout  ce  dont  on  a besoin. 
Nos  différences  d'anomalie  et  de  longitude  étant  à fort  peu  près  les 
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mêmes  que  dans  l’hypothèse  précédente , la  longitude  du  périhélie  ne 
différera  pas  beaucoup  plus , et  nous  nous  en  tiendrons  à ces  calculs. 

Cette  méthode  peut  servir  à rectifier  des  orbites  à peu  près  counues 
et  qui  fournissent  les  valeurs  approchées  des  n et  des  j. 


Tableau  du  système  solaire. 


a55.  Nous  avons  rassemblé  dans  le  tableau  suivant  le  résultat  de  nos 
recherches  sur  les  planètes.  On  y trouve  : 

La  révolution  sidérale  en  jours  et  fractions  décimales  de  jour,  c’est 
le  teins  que  la  planète  emploie  à revenir  à la  même  étoile,  ou  à faire 
les  36o*  de  son  orbite. 

La  mouvement  de  la  planète  sur  l’écliptique  mobile  en  100  années 
juliennes  ou  36535  jours.  Nous  avons  dit  à l’article  des  tables  du  soleil , 
comment  on  détermine  ce  mouvement 

Les  demi-grands  axes  des  orbites  ont  été  conclus  du  mouvement  en 
un  tems  donné  , par  la  loi  de  Képler , ou  mieux  par  la  formule  ; 

j . i » . mouv.  moyen  de  la  ferre  i/  u 

mouvement  moyen  de  la  planete  = — *-* — — ; 

Û* 

fi.  étant  la  somme  des  masses  du  soleil  et  de  la  planète , ou 
jt  = M + /n  = M(i  + 5f): 

mais  la  fraction  ~ étant  fort  petite  et  assez  incertaine  , on  se  permet 
souvent  de  la  négliger. 

On  prend  pour  unité  la  masse  du  soleil;  ainsi  /*=  i 

On  a généralement  mouvement  moyen  — e sia  x.  Soit 


x = 36o“ , s = 36o"  — e sin  36o°  = 36o”  = 3-K  ; 


la  révolution  sidérale  = 

V M 


J 


Négligez  le  petit  terme,  vous  aurez  pour  deux  planètes  différentes 


. \ s 


t a.  4 a»’û/* 


: a r* 


T : T' 


Cl  G ASTRONOMIE. 

c'est-à-dire  la  loi  de  Ivépler,  laquelle  n'est,  comme  on  voit,  qu'une 
approximation. 


a36.  Cette  loi  s’appplique  de  même  aux  difle'rcns  satellites  qui  tournent , 
autour  d'une  même  planète  : soit  t le  tems  de  la  révolution  sidérale 
d'un  de  ces  satellites , a"  sa  distance  moycune  à la  planète,  m' la  masse 
delà  planète  qui  remplace  ici  celle  du  soleil , 


a.  1 


On  aura  t = 

ara"* 

— r>  « 

m'i  = 

t 

m * 

1 

Mais  pour  le  soleil 

on  a M"  = 

a»  d* 

d’où 

T7”’ 

WJ  T 

i 2 


i ■ 


et 


«y- 

.iWU  U 


en  prenant  la  masse  du  soleil  pour  unité. 

C'est  ainsi  qu'on  a pu  déterminer  les  masses  des  planètes  qui  ont 
des  satellites  ; on  tâche  d’estimer  les  masses  des  autres  planètes  par  les 
perturbations  qu'elles  produisent  daus  les  mouvemens  de  la  terre  ou 
d’une  autre  planète  (XXIV.  ao). 


357.  Les  demi-axes  conjugués  ont  été  calculés  par  la  formule 
b = a(i  — e*)‘. 

Les  excentricités  sont  données  de  deux  manières,  en  parties  de  l'unité 
et  en  parties  du  demi-grand  axe.  Soit  e'  cette  seconde  valeur  e=— : 

O11  y a joint  les  deux  logarithmes  qui  servent  à calculer  l'anomalie 
excentrique  par  l’anomalie  vraie,  et  l’anomalie  moyenne  par  l’anomalie 
excentrique.  (XXI.  ai  et  a3.) 

Après  cela  viennent  les  époques  de  la  longitude  moyenne  , du  pé- 
rihélie et  du  nœud  ascendant , et  l'inclinaison  de  l'orbite  pour  le  pre- 
mier janvier  1801  à minuit  tems  civil , c'est-à-dire  à minuit  qui  sépare 
le  3i  décembre  1800,  et  le  premier  janvier  1801. 

Les  perturbations  produisent  des  variations  lentes  dans  toutes  cet 
quantités;  on  a donné  ccs  variations  pour  100  années  juliennes. 


Le 
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Le  iog  pour  le  mouvement  horaire  a été  calculé  par  la  formule 
, +e)*  (1  — e^.dQ-  D en  faut  retrancher  alog  rayon  vecteur  pour 
avoir  le  log  du  mouvement  d'anomalie  vraie. 

On  a ensuite  en  lieues  moyennes  de  20001  ou  de  3898"’,  les  distances 
moyennes,  aphélies  et. périhélies , ainsi  que  les  excentricités  et  les  dis- 
tances moyennes , apogées  et  périgées,  c’est-à-dire  les  trois  distances 
des  mimes  planètes  à la  terre. 

La  plus  grande  distance  de  la  planète  à la  terre  se  compose  des 
distances  aphélies  de  la  planète  et  de  la  terre. 

La  plus  courte  distance  à.  la  terre  est  la  différence  entre  la  distance 
périhélie  de  la  terre  et  la.  distance  aphélie  de  la  planète  inférieure; 
et  la  différence  entre  la  distance  périhélie  de  la  planète  supérieure 
et  la  distance  aphélie  de  la  terre. 

La  distance  moyenne,  qui  est  la  demi-somme  de  la  plus  grande  et 
de  la  plus  petite,  est  égale  à la  moyenne  distance  de  la  terre,  si  la 
planète  est  inférieure;  si  elle  est  supérieure,  c’est  la  distance  moyenne 
de  la  planète  au  soleil. 

Ces  évaluations  en  lieues  sont  parfaitement  inutiles  à l'astronome  ; 
Lalande  les  avait  exprimées  en  lieues  de  aa83T.  J’ai  préféré  les  lieues 
de  aoooT,  ou  lieues  communes  auprès  de  Paris  , parce  qu’elles  donnent 
une  idée  plus  nette.  11  avait  aussi  donné  d'une  manière  moins  précise 
les  plus  grandes  et  les  plus  petites  distances  à la  terre , et  pour  les 
calculer,  il  avait  supposé  toutes  les  orbites  circulaires.  On  verra  dans 
notre  table , qu’il  est  impossible  que  Vénus  s'approche  de  la  terre  plus 
qu’à  dix  millions  de  lieues.  Mars  plus  qu'à  14  j , Mercure  plus  qu'à 
20  i.  Pour  les  autres  planètes,  leurs  plus  courtes  distances  sont  i54, 

• . 5i3  et  678  millions  de  lieues. 

La  table  donne  enfin  les  diamètres  de  toutes  les  planètes  tels,  qu’on 
les  observerait  du  centre  du  soleil  à*  la  distance  moyenne  de  la  terre  , 
ces  mêmes  diamètres  y sont  en  lieues;  on  en  a conclu  la  grandeur  et  le 
volume  par  rapport  à la  terre. 

Les  masses  sont  données  d'après  les  dernières  déterminations  de 
M.  Laplace , en  parties  de  la  masse  du  soleil.  On  les  obtient  en  parties 
de  la  massse  de  la  terre , en  multipliant  toutes  ces  masses  par  329,630  ; 

car  la  masse  de  la  terre  est  = — r-  de  celle  du  soleil  : toutes  ces  masses 
3ag,b3o 

réunies  ne  font  pas  un  huit-millième  de  celle  du  soleil. 

3. 
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On  ajoute  ordinairement  à ces  tableaux  la  cbulc  des  graves  à la 
surface  de  chaque  planète.  Tour  la  trouver,  soit  i5t",io37  = 4“,9oG5, 
la  chute  à la  surface  de  la  terre  en  i"  de  teins  ; multipliez  ce  nombre 
par  la  masse  de  la  planète,  et  divisez  le  produit  par  le  carré  de  la 
grandeur  de  la  planète,  vous  aurez  la  chute.  Ainsi,  pour  le  soleil. 


t 

i5. 1037 1.1790833 

masse...  3ag63o 5. 8180367 

C.  grandeur  = 111.74 7.9817913 

Syfy'', 74 3.6006926 

log  const.  pour  changer  les  pieds  en  mèt.  9. 5i  16687 

13Q“,53 3.na56i5 


La  chute  sera  de  398^,74,  ou  de  139", 53  par  seconde. 

Le  calcul  serait  le  même  pour  une  planète  quelconque;  il  n’y  aurait 
à changer  que  sa  masse  et  la  grandeur  en  parties  de  celles  de  la  terre. 

On  dispute  sur  la  parallaxe  des  étoiles.  Maskelyne , d’après  les  obser- 
vations de  La  Caille,  trouvait  à Sirius  une  parallaxe  de  4V>>  dont  il 
attribua  depuis  une  partie  aux  erreurs  inévitables  des  observations. 
On  a cru  de  même  voir  à la  Lyre  et  à quelques  autres  étoiles  , des 
parallaxes  de  3 à 5".  Voici  une  petite  table  des  distances  en  lieues  , 
suivant  la  parallaxe  que  l'ou  voudra  supposer  à l’étoile. 


Parallaxe. 

Distance  en  lieues. 

»• 

8.091.561  millions. 

9 

4.045.780 

s 

3,697.187 

4 

a . 03a . 890 

5 

i.6i8.3ta 

CHAPITRE  XXVII. 

Tableau  général  du  système  planétaire. 
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Planètes 

Révolutions 

sidérales. 

Mouvement 
en  100  années 
juliennes. 

Demi-grands 

axes. 

Demi-axes 

conjugués. 

f 

87/  9693580 
334 . 7008340 
3S5 . 3553835 

41 5' s^i 4*  4' 30' 
153.5.19.13.  0 

100.0.  0.45.45 

0.3870981 
o.72533a3 
1 . oooooco 

0 . 3788787 

0.72331 53 
0.9996289 

0* 

TC 

686.9796186 

4332.5963076 

10758. 96984OO 
30688.7I26872 

53-s.  1.43.10 
8.5.  6.17.33 
3-4.a3.3i  .36 
1.3.  9,51. 30 

1 .5336935 

5.2027911 
9.5387705 
19. i833o5o 

1.5170707 
5. 1967510 
9.5237100 
19. 1620240 

Planètes. 

Excentricités 
en  parties  de  l'unité. 

Excentricités 
en  parties 
du  grand  axe. 

Log.  constant 

(r=0"p°ur 

i’anom.  exc. 

Log.  excen- 
tricité en 
secondes. 

I 

o.ao55i494 

0.00685298 

0.01677976 

0.07955444 
0 . 00490698 
0.01677976 

0 . ogc5438 
0.0039763 
0.0073881 

4 . 6371686 
3 . 1 5o3o57 
3.5392i5i 

<? 

V 

T? 

ft 

0. 09313400 
0.04817840 
0 . o56 1 o83o 
0 . 04667030 

0. 14190767 
0.26066215 
0 . 5357765a 
0.895290S0 

0. 040065 1 
o.oacg3gq 
0.0244190 
0.02028 JO 

4 • 2835354 
3-997*775 
4.0639164 
3.9834657 

Planètes. 

Longitude  moyenne 
1801 , i,f  janvier, 
feras  civil. 

Longit.  périhélie. 

Longitude  du 
noeud  ascendant. 

Inclinaison. 

I 

S^iS0  56'  27* 

0. 10.44.35 

3.10.  9.13 

3jT4“3i'47” 

4 8.37.  1 
3.  9.30.  5 

i-ri5*5/3i' 

2.14.52.42 

7*  0'  0* 
3.23.35 

cf 

% 

T> 

ia 

3.  4-  7.  3 

3.13.13.35 
4. i5.3o.3s 
5.37.47. 18 

11.  3.34.34 
0.11.  8.35 
3.39.  8.69 
11.17.31 .43 

1.18.  i.aS 
3.  8.25.54 
3.31 .55.47 
2. 13. 5i . 1 4 

i.5c.  0 
1 . 18. 5a 
2-23.58 
0.40.25 

Planètes. 


V 

T> 

& 


Variât,  séculaire 
de 

l'excentricité. 


-+o. 00000. 3867 
—o . 0000S  .2711 
+0.00004.  *63a 


+0.000CQ  0176 
+0.0001 5.  g3oo 
— o.oco3i . n.foa 
— c . ccooa . 507a 


Mouvement 

sidéral  sécul. 
du  périhélie. 


+ 643*56 
— 267.60 
+ H77-8» 


+ i58a.43 
-h  663.66 
+ i.945-°7 
+ 238.6a 


Mouvement 
sidéral  sécul. 
du  noeud. 


782*27 
1 869 . 80 


2328.44 

■ >577-57 

■ 2266. 46 

3597.95 


Variât,  sécul. 
Inclinaison. 


18* i8a8 

4 .55aa 


— 0.1 5a3 

— 22.6087 

— j5.5i3i 
-f*  3. i53i 


Log.  pour 
les  mouv. 
horaires. 


1 .q543524 
a. 1697518 


a . 25q3847 
a. 5274264 
3.6568727 
a.8ic8oo5 


ASTRONOMIE. 


mm 

Dist.  moy. 

Plu*  grande 

Plus  courte 

au  soleil, 

distance 

distance 

Excentricité. 

■il 

lieues  de  ac-oo* 

au  soleil. 

au  soleil. 

w 

i5.i85.465 

i8.3o6.3o6 

12.064.624 

3.120.841 

5 

28.37S.60O 

28. 570.058 

28.181.1^2 

19.4.458 

$ 

39. 229.000 

39 . 887 . 26 1 

38.570.739 

658. 261 

cf 

Si) . 77a . q6o 

65.33q.856 

5g . 206 . 064 

5.566.8q6 

% 

204. ICO. 280 

21 3.933.505 

194.267.055 

9-833.225 

T> 

374 .196. 340 

395.9l4>3t7 

353. 178. 363 

21 .017.977 

+ 

752.540. 172 

787.661 .5l2 

717.418.832 

35.121.340 

Planètes. 

Dist.  moyenne 
à la  terre. 

Plus  grande 
distance 
à la  terre. 

Plus  petite 
distance 
à la  terre. 

Diamètres 
en  lieues. 

w 

39.229.000 

68.193.567 

20.264.433 

i»55 

1 

3q . 229 . 000 

68.467.327 

îo.oco. 671 

3i38 

59.772.96° 

105.227.1 17 

14.318. 8o3 

1693 

V 

ao4- 100.280 

253.820.766 

154.379.794 

35527 

Tl 

374. 196.340 

435. 101 .578 

3l3.2,,..02 

32655 

+ 

752.540. 172 

826.87B.829 

678.204.51S 

14169 

c 

98  600 

107. 100 

91  433 

89  3 

l 

0* 

6' 6 
i6,5 

17,2 

8,9 

V 

186,8 

T) 

>7i,7 

*ï* 

74,5 

O 

32'  2,0 

c 

4 7 

par  rapport 
à la  terre. 


10.8600 

9.9825 

4-33«4 

111.74 

0.2730 


par  rapport 
à la  terre. 


1980.9 

9lill 

i3o53a 4-4° 
o . ao35 1 


Masses 
par  rapport 
à la  terre. 


3o8 . 94 
93.271 
1 . 690 
329630 . o 
0.0146 


Four  les  inégalités  périodiques  voyez  1a  Mécanique  céleste  de  M.  le  comte  Laplac 
tome  III. 
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chap.  XX , ajoutez  le  titre  : du  soleil  et  de  sa  principale  inégalité. 
ligne  12,  ED,  lisez  CD. 
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art.  3,  ligne  a,  é(i-f-e),  ^sez  *(*  4- «0*  • 
art.  14,*  ligne  arcs,  lisez  aires. 


lign.  dernière,  (^) , Usez  (^)  . 


ligne  3 en  remont.,  on  ajoute  d'abord,  lisez  on  ajoute  d'abord  celui  de. 

ligne  5 , * tang*  £ , lisez  gtang*  l r. 

ligne  6 en  remont. , j sia*  e cos  u , lisez  j sin*  e cos  au. 

ligue  a ên  remont. , 3B , lisez  aB. 

formule  K,-  a*  ligne.  Usa  Jy'l  e"' 

ligne  18  , 46  sin*  { A z , lisez  Ab  sin*  l As. 

art.  70,  ligne,  1 — e cos  a- , lisez  î-f-ecotx. 

ligne  4,  asin*j(x/ — x)  , lisez  sin*  ^ (j/ — x). 

ligne  7 en  remont.,  log  (V"—  Y'),  lisez  log  (Y'—  V). 

ligne  a en  remont.,  cosifr" — x)  , lisez  cos  î (x'—  x). 

ligne  5 de  la  première  colonne , sin  (1/ — L)  , lisez  sin  £ (L' — L). 

ligne  6 de  la  seconde  colonne , sin  ; 1 Usez  ilD  ^ ■ ü\ 

art.  a44  » dernière  ligne , (XXIII) , lisez  (XXIV). 

ligne  3,  NCM,  lisez  NTM,  deux  fois. 

art.  1 4 . ligne  a,  mettez  la  virgule  après  suppositions. 

lignes  10  et  11  , lisez  9.82955416;  0.16382690971  et  0.0027304317. 

ligne  7 , K , lisez  H. 

(E  — 0)1 


*a5a,  ligne  3 en  remont.,  •+•  — /i sez 

a53,  ligne  9,  -f£  (E— -O) , lisez  — (E  — O). 


flg8, 

’,3o5, 

333, 

33g, 

35a, 
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48. , 
533, 

545, 

576, 


art.  55,  sept  ou  huit,  lisez  14  ou  i5. 
art.  71,  acninA,  lisez  aesinA. 

ligne  i5,  lisez  ^ = |;  n,  lisez  -tr. 


, • 1 a » 

53  " a* 


ad  d 
— et  7, 

12  6 

ligne  ai  , ordonnée  de  elliptique,  effacez  de. 
éclipse  centrale,  heure  du  lieu,  5*  4.9  » 5*  ^U€Z  4*  53',  4*  14'. 

1*  1 , lisez  ah  i\ 

ligne  1 5 , la  longitude,  lisez  l’élongation, 
titre,  lisez  XXVII. 

ligne  17,  beaucoup  plus  petites,  lisez  encore  plus  petites. 

r . tangi'cosA 

ligne  to  , x — c = — cos(^  efFacez  tan6  1 • 

ligne  16,  t , lisez  C.  ?. 
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